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Las emisiones de masa coronal constituyen uno de los fenómenos más recientes
observados en el Sol. Entre los efectos que se derivan de ellas cabe destacar, por el
efecto que tienen en nuestro entorno, las tormentas geomagnéticas. Durante una de estas
tormentas se producen anomalías tanto en los satélites como en las comunicaciones
radio, e incluso en los transfonnadores de energía eléctrica y los oleoductos, cuyo
origen se relaciona con el campo magnético asociado con estos fenómenos.
Esta tesis es el resultado de varios años de trabajo en el Departamento de Física
de la Universidad de Alcalá, dedicados al estudio de la topología del campo magnético
en las nubes magnéticas, término que se aplica a la emisión de masa coronal cuando ésta
se observa en el medio interplanetario.
La memoria se ha dividido en seis capítulos. En el primero describimos algunas
formas de actividad solar, centrando nuestra atención en aquellas relacionadas con las
emisiones de masa coronal. Caracterizaremos estas emisiones tanto en las proximidades
del Sol como en el medio interplanetario, dedicando especial atención a la topología de
las nubes magnéticas.
En el segundo capítulo se describen los datos experimentales que hemos
utilizado en esta memoria, así como los instrumentos embarcados en los satélites WIIND
y ISEE3 que nos proporcionan datos del campo magnético y del viento solar. Estos
parámetros son los que utilizaremos para identificar y analizar el encuentro de los
satélites con una nube magnética.
En el tercer capítulo presentamos un nuevo modelo para la topología de las
nubes magnéticas. Como veremos en el capítulo 4, éste modelo reproduce los datos
experimentales. Su ajuste proporciona mejores resultados que los métodos anteriores,
especialmente para la intensidad de campo magnético, además de reducir el número de
parámetros libres. Otra de las ventajas es que permite estimar la densidad de corriente
en el interior de las nubes, magnitud que no se había obtenido anteriormente ni de forma
teórica ni experimental.
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En el capítulo 5, intentando dar un paso más en la comprensión del fenómeno de
las emisiones de masa coronal, buscamos una relación entre la actividad solar y las u
nubes magnéticas en el medio interplanetario.
Finalmente hemos resumido en el capítulo 6 las conclusiones más importantes u
que se obtienen de este estudio, así cómo algunas de las cuestiones abiertas que
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La actividad solar y sus consecuencias en el medio interolanetario
Li Introducción
El Sol ha fascinado desde hace siglos tanto a los científicos como a cualquier
observador casual. Se trata de la estrella más cercana a nosotros y por lo tanto la única
en la que podemos observar sus diferentes formas de actividad.
El núcleo del Sol es un enorme reactor nuclear que fusiona átomos de hidrógeno
formando helio, produciendo temperaturas de millones de grados. Envolviendo este
núcleo se encuentran dos capas bien diferenciadas. La más interna transmite a la más
externa el flujo de calor producido en la fusión nuclear por radiación. Este flujo de calor
consigue alcanzar la superficie tras atravesar la capa más externa o capa de convección.
En dicha capa el Sol se asemeja a una “olla hirviente’ con burbujas de plasma
circulando desde el interior hasta la superficie, donde estallan hacia el espacio. Este
fenómeno origina una corriente de plasma que fluye desde el Sol denominada viento
solar y que transporta aproximadamente 5 protones/cm3 a una velocidad de unos 400
kmis. La importancia de este fenómeno no radica tanto en el flujo de partículas que
transporta, como en los campos magnéticos que surgen debido al movimiento del
plasma. El denominado “viento solar normal” presenta una intensidad de campo de
aproximadamente 5 nT, pero puede alcanzar 3OnT o incluso más cuando se producen
explosiones importantes en el Sol que describiremos más adelante. Es por tanto su
campo magnético, y no su densidad o velocidad, la razón fundamental para que el
viento solar choque y deforme el escudo magnético que la Tierra posee en el espacio (la
magnetosfera).
Las primeras observaciones de la actividad solar fueron las manchas solares,
que suelen agrupase formando regiones activas. Su existencia se conoce hace más de
2000 años. Se trata de zonas oscuras del Sol debido a su relativa baja temperatura
respecto a la del entorno. Esto es debido a que su energía se encuentra almacenada en
forma de energía magnética, con intensidades de campo magnético del orden de 100
veces el campo magnético terrestre.
Cuando se libera de forma repentina la energía magnética acumulada en la
atmósfera solar cercana a una mancha, aparece una zona brillante en la sLÉpcrIiulc del




diez millones de erupciones volcánicas y conlíeva la emisión de partículas cargadas que 2
son desviadas en su mayoría por el campo magnético terrestre, así como de ondas radio, 2
rayos X y rayos gamma. Las fulguraciones más potentes ocurren varias veces por año,
mientras que las más débiles se pueden producir unas doce veces al día en periodos de J
máxima actividad solar.
Uno de los sucesos solares más importantes, sobre todo si lo consideramos 2
desde una perspectiva terrestre, son las emisiones de masa coronal (CME). Como su
propio nombre indica, una CME es la erupción de una enorme nube de plasma 2
procedente de la corona solar.
La corona es la región más externa del Sol, situada por encima de su superficie o 2
fotosfera, y sobre la cromosfera. Se trata de una capa delgada comparada con la
superficie del Sol, que sólo es visible durante un eclipse total. La temperatura en esta J
región es superior a un millón de grados, 200 veces más caliente que la fotosfera. El
motivo por el cual la corona es más caliente que la superficie parece estar relacionado J
con los campos magnéticos. Las líneas de campo magnético procedentes del interior se
cierran en esta zona formando un entramado de rizos. Estos rizos impiden que se aleje el 2
plasma caliente que fluye desde el interior solar, confinándolo en las líneas de campo y
ocasionando una enorme acumulación de energía. 2
Ocasionalmente uno de estos rizos puede elevarse sobre la superficie
observándose los fenómenos conocidos como protuberancia o filamento. A veces 2
emergen consiguiendo hacer un agujero en la red magnética (protuberancia eruptiva),
permitiendo escapar a una CME sólo observable con las modernas técnicas 2
instrumentales. Unas horas después del fenómeno solar, la emisión se detecta por los
satélites que se encuentran en el medio interplanetario, pasando a denominarose nube 2
magnética1. Sus dimensiones superan incluso las del Sol y se desplazan a velocidades
que varían aproximadamente entre 300 y 800 km/s. Si la velocidad supera la del viento 2
solar, se crea una onda de choque conocida como choque interplanetario. 2En algunas ocasiones una CME se dirige según la línea Sol-Tierra,
produciéndose fenómenos tan espectaculares como las auroras cuando nuestra órbita 2
intercepta el paso de la nube magnética.
__________________ 2
Adoptamos a lo largo de este trabajo el término nube magnética para denominar la emisión de iiasa 2coronal cuando ésta se observa en el medio interplanetario, aunque somos conscientes que no existeuniformidad entre los distintos autores (ICME, ejecta, ...).
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ALa actividad solat y sus consecuencias en el medio interolanetario
1.2 Protuberancias y filamentos.
Dado que las protuberancias se pueden observar a simple vista durante un
eclipse solar; su observación se remonta a épocas muy antiguas. Las primeras
observaciones científicas de este fenómeno son las del astrónomo sueco Vassenius
durante el eclipse del 2 de mayo de 1733 en Gotheborg (Suecia). En su observación vio
varias protuberancias y las interpretó como nubes de fuego en una hipotética atmósfera
lunar. Durante el eclipse del 8 de julio de 1842, la aparición de protuberancias
sorprendió a los astrónomos de tal forma que Airy, Astrónomo Real de Inglaterra,
consideró que se trataba de montañas solares.
El primer progreso sobre la naturaleza real de las protuberancias vino
acompañado de las observaciones espectroscópicas. Durante el eclipse del 18 de Agosto
de 1868, que se observó en La India y en la península de Malaca, Sechi y De la Rue
descubrieron una línea de emisión que no podía ser identificada con ningún elemenio
terrestre conocido. Dedujeron que se trataba de un nuevo elemento que denominaron
helio.
La invención del espectroheliógrafo por Hale en 1889 tuvo una importancia
relevante para la investigación de las protuberancias debido a que permitía realizar
observaciones continuas de estos fenómenos. En la línea H~ de la serie de Balmer las
protuberancias aparecen comofilamentos oscuros cuando se observan proyectadas sobre
el disco del Sol? No resultó inmediato reconocer que estos filamentos oscuros eran el
mismo objeto que las protuberancias brillantes proyectadas sobre el fondo oscuro del
cielo de un eclipse. Esta afirmación se hizo evidente tras la invención del coronógrafo
de Lyot en 1930, que evitaba a los astrónomos la necesidad de esperar a un eclipse para
observar las protuberancias en el limbo del Sol. Se establece finalmente la definición del
tétmino protuberancia como cualquier material visible en el Sol en la línea H~. Esta
definición observacional implica que las protuberancias son nubes de plasma




dado que dicha línea sólo se excita si el plasma de hidrógeno se encuentra a una
temperatura comprendida en el rango 6.000 a 11.000 K. 2
Existen dos clases diferentes de protuberancias, separadas por su
comportamiento, que se conocen como activas e inactivas. Las protuberancias activas 2
son fenómenos transitorios que existen durante pequeñas escalas de tiempo (minutos u
horas) y ocurren durante o después de fulguraciones. Por el contrario las inactivas 2
existen durante un tiempo bastante mayor, desde medio día hasta cientos de días.
La importancia de los campos magnéticos en las prominencias no se reconoció 2
hasta la aplicación de Hale del desdoblamiento Zeeman a la fotosfera solar en 1908. Fue
en 1952, tras la realización de los primeros magnetogramas cuando se pensó que la 2
estructura de algunas protuberancias era semejante a la de un de tirabuzón. Con objeto
de hacemos una idea inicial de dicha estructura, podríamos comparar las líneas de 2
campo magnético con los distintos cabos de una cuerda, tanto más retorcidos cuanto
más externos. Debido a la semejanza con 2
esta imagen, se conoce a estas estructuras
como cuerdas de flujo (ver apéndice 1). 2
Como rasgo general las
protuberancias activas no muestran ninguna 2
estructura que pudiera sugerir una
asociación obvia con cuerdas de flujo 2
magnético, al contrario que las
protuberancias inactivas que sí muestran una 2
estructura de ese tipo. Cuando se menciona
de forma aislada el término protuberancia, Figura- 1.1. Protuberancia observada en 2
se trata generalmente de esta última clase, es ultravioleta en la que se aprecia la
estructura de cuerda de flujo (cortesía del 2decir, de una nube de plasma asociada a una US Naval Research Laboratory).
estructura de flujo magnético (figura 1.1).
Resulta conveniente considerar por separado la dinámica de las protuberancias 2
durante su desarrollo y durante su desaparición [Forbes, 1990]. El desarrollo y
evolución de una protuberancia está controlado por una evolución lenta de los campos 2
magnéticos en la fotosfera y en la zona de convección que se encuentra bajo ésta. En
2contraste, la desaparición de las protuberancias se debe a la evolución rápida de los




La actividad solar y sus consecuencias en el medio interulanetario
El estado final de evolución de una protuberancia es una desaparición brusca,
aunque cabe diferenciar dos tipos de desapariciones que se han asociado con diferentes
causas. El primero y más conocido es la desaparición dinámica, que se considera
producida por una pérdida de equilibrio mecánico. Por otro lado la desaparición térmica
se supone que tiene su origen en un calentamiento del material de la protuberancia
hasta las temperaturas coronales, lo que hace que ésta se confunda con el plasma
coronal.
En una desaparición dinámica la estructura magnética completa que rodea la
protuberancia se rompe produciendo una eyección de la protuberancia hacia el espacio
interplanetario dando lugar a una emisión de masa coronal. Justo antes de una erupción
las protuberancias se activan, es decir, se oscurecen y muestran rápidos movimientos
oscilatorios [Martin,1980]. Una vez que comienza la erupción aparece una nueva
estructura en espiral con numerosas vueltas. Suele asumirse que dicha estructura la
presenta también el campo magnético, lo que implicaría que el campo transversal en la
protuberancia es mucho mayor que el paralelo al eje de la protuberancia, al contrario de
lo que se observa con anterioridad a la erupción.
Cuando se produce la erupción de una protuberancia aparecen en la cromosfera
dos lineas de emisión de helio paralelas (y a veces en Ha). Aparecen primero como una
línea anchajusto detrás de la localización de la protuberancia, pero a los pocos minutos
se separan, alejándose durante varias
horas. Estas zonas se interpretan como
el efecto de una propagación de tipo
ondulatorio que evidenciaría cierta
reconexión en las líneas de campo en
algún lugar de la corona.
En las imágenes de la corona
solar en rayos X, las protuberancias se
observan como bucles brillantes
- aislados o agrupados. En numerosas
- ocasiones presentan forma de “S” o
invertida’ (fig. 1.2), adquiriendo la
denominación de sigmoides [Rust -y
Kumar, 1996]. Se observa que cuando
Figura 1.2. Región activa NOAA 8232 observada por
Yohkoh el 13 de Abril de 1998 en la que se observa -




2aparece una región con forma de sigmoide en la superficie solar< o cuando el área de la
región activa es muy grande, se suele producir una erupción en dicha zona [Canfleidet
al., 1999]. En el primer caso, las imágenes reflejan una evolución característica de un
sigmoide a un arco simple, dejando en evidencia la pérdida de masa y dos agujeros
coronales que desaparecen posteriormente (fig. 1.3).
2
2
Figura 1.3. Explosión de un sigmoide. Las
imágenes superiores corresponden a la
secuencia temporal obtenida en rayos X:
(1) a las 15:28:03 del día 8 de Junio,
(2) a las 18:51:22 del mismo día y
(3) a las 00:06:18 del día 9.
Las figuras de la parte inferior son el
resultado de una diferencia de imágenes: (2)-
(1), (3)-(2) y (3)-(1), donde el número entre
paréntesis indica el orden de la imagen en la
secuencia anterior. La emisión de masa (zona
brillante) es evidente en las dos últimas
imágenes. Las zonas oscuras que aparecen en
la imagen corresponden a agujeros coronales
2
2
1.3 Emisiones de masa coronal.
La aparición de un cierto tipo de coronógrafos
(“externally oculted”) hizo posible la observación en
los años setenta de la parte más externa de la atmósfera
solar, o corona exterior. Munro et al. [1979]
identificaron varias estructuras en las 77 CMEs que
ocurrieron durante la misión Skylab incluyendo bucles,
nubes amorfas y “otras”. De estas tres clases, las que
presentaban forma de bucle (que suponían un 26%) se
convinieron en el fenómeno más conocido. Como
puede verse en la figura 1.4, la CME se asemeja a la
erupción de un gran bucle que se aleja de la superficie
solar con velocidades desde 50 kmls hasta 700 kmls o
iD;O~ Uf
o
Figura 1.4. Emisión tIc una CMB
observada por el corenografo















La actividad sblár <sus consecuencias en el medio interulanetario
incluso mayores. La hipótesis de que se trata de bucles tridimensionales proyectados en
el plano del cielo se confirmó con las observaciones del satélite Soldwind de un
fenómeno asociado con la erupción de un gran filamento en el centro del disco [Howard
et al., 1982]. El material, dirigido a la Tierra, aparecía en este caso como un halo
brillante simétrico a ambos lados de la superficie del Sol.
Se han identificado cientos de CMEs desde entonces hasta nuestros días, tanto
desde coronógrafos embarcados en satélites como desde Tierrra, dejando en evidencia
que se trata de un fenómeno común de la atmósfera solar. Hundhausen et al. [1984]
obtuvieron una media de 0.90 CMEs/día para el intervalo de 7 meses de la Solar
Maximum Mission en 1980 y de 0.74 CMEs/día para el intervalo de 9 meses del Skylab
en 1973-1974. Desd~ Enero de 1996 hasta Agosto de 1997 LASCO (SOHO) observó
más de 275 CM?Es, obteniéndose una proporción de 0.7 CMEs/día [St. Cyr et al., 1997].
Las imágenes de luz blanca permiten determinar diferentes parámetros de las
CMEs. A partir de una sola imagen se puede medir el tamaño angular y la localización
central (expresada generalmente en términos de latitud heliográfica). La velocidad de
alejamiento del Sol se determina a partir de una secuencia temporal de imágenes y la
integración de la intensidad de luz dispersada permite una estimación de la masa que
contiene dicha eyección. Para las CMEs que resulta posible determinar su velocidad y
masa, se puede estimar la energía mecánica total como suma de la energía cinética y
potencial (trabajo realizado contra el campo gravitatorio solar al elevarse la masa
emitida). Las distribuciones de CMEs del Skylab han sido analizadas por Gosling et al.
[1976], Hildner et al. [1976], Munro a al. [1979] y MacQueen [1980]; las de Solwind
por Howard a al. [1985, 1986]; los resultados de la Solar Maximum Mission fueron
presentados por Hundhausen [1993] y Hundhausen a al. [1994] y los de LASCO por
Sr. Cyr et al. [1997]. El valor promedio de velocidades de emisión de las CMEs está
entre 350 y 470 km/s, valores comparables a la velocidad promedio del viento solar en
el píano de la eclíptica. Una emisión típica arrastra lejos del Sol una masa del orden de
1012 kg y una energía de 1024 J. Las emisiones vistas en altas latitudes (cerca de los




La estructura que presentan 2
las CMEs es muy variada, pero J
pueden agruparse en dos tipos: 2
1. Tipo halo (fig. 1.5). Se
observan en forma de emisión en J
tomo al disco de ocultación y
representan material solar que se
propaga aproximadamente hacia el
observador o alejándose de éste. 2
Figura 1.5. CMB halo observada por LASCO el 7 de Abril
de 1997. En la imagen se observa un aumento de brillo en En este tipo pueden incluirse del
torno al disco de ocultación del coronógrafo que abarca orden de un 20 % de las CMEs 2
observadas.
2. Tipo bucle (fig. 1.6). Corresponden a CMEs cuya proyección en el plano del cielo 2
presenta una estructura curvada con dos pies y cuyos bordes anterior y posterior están
bien definidos. El número de CMEs detectadas por la Solar Maximum Mission (SMM) 2
•on este tipo de estructura es
iproximadamente un 80 % del 2
:otal de sucesos detectados
[Hundhausenet al., 1994]. J
Los campos magnéticos
de las CMEs no se observan 2
directamente. No obstante,
debido a la alta conductividad 2
del plasma coronal ionizado,
Figura 1.6. CMB tipo bucle observada también por LASCO. podemos asegurar que el 2
Se observa que presenta una forma similar a un bucle o lazo campo está confinado en dicho
cuyos ‘pies permanecen unidos al Sol. píasma. Por esta razón, las 2
observaciones de coronografos
que revelan cambios en la estructura de densidad coronal, implican cambies en la 2
geometría del campo magnético coronal congelado en dicho plasma. De este modo,
analizando secuencias de imágenes de coronógrafos en las cuales se ‘h~crva la J




1La actividad solar y sus consecuencias en el medio interníanetario
Fue a comienzos de los años 80 cuando
se interpretaron las observaciones de CMEs
como la proyección bidimensional en el plano
del cielo de estructuras con una especie de
envoltura que formaba el frente inicial bien
definido en la mayoría de las observaciones
[Howard et al., 1982]. Años después, como
resultado de los datos de la SMM. se
comprendió que las clásicas CMEs tipo bucle
se originan a partir de una configuración que
presenta tres panes consistentes en un arco
brillante sobre una cavidad oscura (con baja
densidad) en la que se encuentra inmersa una
protuberancia (figura 1.7). La topología
magnética que se deriva de esta estructura consiste en una cuerda de flujo magnético.
Siguiendo esta imagen, el arco brillante que presenta la imagen bidimensional
correspondería al borde externo de la cuerda de flujo y la protuberancia a la proyección
de la corriente del eje de dicha cuerda (figura 1.8). Esta configuración presenta gran
coherencia con las observaciones previas a la erupción de masa debido a que las
Figura 1.7. Imagen de una CME observada
por LASCO que muestra la emisión de un tubo
de flujo proyectado sobre el plano del cielo. La
parte central más brillante (o protuberancia)
corresponde a la proyección del eje del tubo de
flujo. Se observa también la proyección casi
circular de la sección del tubo de flujo.





Figura 1.8. Esquema de la emisión de un tubo de flujo con una velocidad it visto desde arriba LIC la
eclíptica (izquierda) y en un plano perpendicular a éste (derecha). Se observa que dicha csinwíur.l es
consistente con la imagen de LASCO (SORO) de la figura 1.7. Las líneas señaladas cori,’- lii 112
corresponden a lii proyección del borde del tubo de flujo sobre el plano de obser’ LI rl dcl






protuberancias eruptivas muestran a menudo una geometría similar. La diferencia 2
fundamental entre los distintos modelos se encuentra hoy día en considerar si la cuerda 2
de flujo existe como estructura inicial o se ha formado tras una reconexion. Aunque
ambas posibilidades no son excluyentes, existen observaciones de LASCO que 2
evidencian la erupción de cuerdas de flujo magnético que existían con anterioridad a la
CME [CIten,1997]. J
El intento de relacionar las CMEs con otras formas de actividad solar (tanto en
tiempo como en localización) muestra que la erupción de una protuberancia es la forma 2
de actividad más común que ocurre cerca del comienzo de una CME. Dependiendo de
la longitud de onda en la que realicemos la observación, las emisiones de masa suelen 2
estar acompañadas de un aumento del brillo
AP 3131 Emerges de la línea de emisión Ha (fulguraciones Ha) 2
[e.g. Munro et al., 1979 y Webb and
Hundhausen, 1987] y de una emisión en rayos J
5 X blandos (fulguración en rayos X).
La emisión de rayos X blandos 2
o
procede de los bucles que abarcan la línea
neutra justo antes de la eyección y es debida a 2
radiación térmica del plasma coronal caliente.
00,00 1200 00,00 12:00 00,00 2,00 00,00 2
10—12 Jonuory. 199$ Debido a que estos bucles se expanden
Figura 1.9. Fulguración en rayos X lentamente, la emisión de rayos X decae de la
observada por GOES. Se observa un 2aumento brusco en el flujo, mientras que misma forma después del pico de intensidadla disminución se produce lentamente, por
lo que se denomina suceso de larga pasando a denominarse suceso de larga
duración. duración (fig. 1.9). 2
Este tipo de emisión se interpreta
como la prueba de una reconexión magnética en la línea magnética neutra previa a la J
erupción de una protuberancia o a la emisión de masa.
- La actividad solar también se observa en ondas radio [Sakurol, 1974 y 2
referencias incluidas en ésta]. Inmediatamente después de una erupción en se detecta
generalmente emisión radio conocida como tipo III. Consiste en emisiones cuya 2
frecuencia varia rápidamente de unos 500 MHz a frecuencias menores. Se considera que 2se originan en las oscilaciones de plasma asociadas con la emisión de elccirones a
velocidades próximas a la de la luz. Suele aparecer también emisión en el cnímtío en 2
longitudes de onda métricas, conocida como tipo V. A veces comienza LIH.í ¿iínda
12 2
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fase con emisiones conocidas como tipo II, cuya frecuencia varia lentamente, del orden
de 20 MHz/mm, en contraste con las de tipo III cuya velocidad es de aproximadamente
20 MHz/s. Se considera que esta emisión se debe a las oscilaciones del plasma en el
frente de choque que se forma delante de la nube de plasma, y que se aleja del Sol a
velocidades menores de 1000 kmn/s. A veces aparece otro tipo de emisión después de la
de tipo II. Se trata de emisión del continuo que puede durar horas o incluso días,
denominada tipo IV. Es del tipo sincrotrón y su procedencia se asocia con las panículas
de la propia nube.
1.4 Nubes magnéticas
El término “nube magnética” se introdujo para denominar un fenómeno
observado por diferentes satélites en el viento solar y que presentaba características
anómalas respecto a las del viento solar normal [Burlaga, 1981]. Su característica
principal era un aumento importante, pero de forma lenta, de la intensidad del campo
magnético. A su vez, se observaba una rotación anómala del vector campo magnético
que se extendía un ángulo del orden de 1800. Las mediciones del plasma de esta región
presentaban baja densidad y temperaturas menores de lo esperado para el viento solar
normal. Después de sus numerosas apariciones en las observaciones de satélites, las
nubes magnéticas han pasado a constituir un fenómeno relativamente común que, como
veremos, está íntimamente relacionado con la actividad solar. Aproximadamente 1/3 de
las eyecciones que se observan en el medio interplanetario presentan las rotaciones de
campo magnético características de estas nubes [Gosling, 1990]. Además, en el interior
de una nube se observa que la presión magnética domina de forma importante a la
presión térmica, haciendo que su cociente, conocido como beta del plasmo, sea muy
inferior a la unidad (ver apéndice 1).
En las primeras observaciones, las nubes magnéticas aparecían como
generadoras de un choque que se producía en el medio interplanetario. En los datos
experimentales, las características que presenta un choque pueden describirse CCIUO un
aumento brusco (similar a una discontinuidad) tanto en la intensidad tic ¿uínpo
magnético como en la densidad y la temperatura del viento solar. Tras un peritul’ ~lunde




características de una nube magnética. Estos choques se originan debido a que la 2
velocidad de desplazamiento de la nube es superior a la del medio que la rodea (el 2
viento solar). De este modo, cuando se detectaba un choque en los datos medidos por un
satélite se buscaba detrás de él una corriente de plasma con las características descritas 2
anteriormente. Se observó que la estructura magnética típica que caracterizaba a estos
sucesos se mantenía al menos hasta 2 UA, aunque el tamaño de la nube experimentaba 2
una expansión considerable. Posteriores análisis de datos de campo magnético y plasma
de diferentes satélites que se encontraban en la heliosfera, es decir en la zona donde 2
alcanza la influencia del viento solar, revelaron que las nubes magnéticas no siempre
están asociadas con choques interplanetarios, sino sólo cuando su velocidad supera a la 2
del viento solar [e.g. Klein y Burlaga, 1982, y Zhang y Burlaga, 1988].
El origen de las nubes magnéticas continúa siendo hoy día un tema de 2
investigación. Wilson y Hildner [1984, 1986] demostraron que existe una correlación
etitre nubes magnéticas y CMEs, así como entre nubes magnéticas y protuberancias 2
eruptivas. Webb [1988] dejó constancia de una relación estrecha entre las
protuberancias y las CMEs. Rusr [1994] demostró que el signo de la helicidad (ver 2
apéndice 1) en las nubes magnéticas, es decir, el sentido de la rotación de su vector
campo magnético, era el mismo que el del campo magnético deducido de las 2
observaciones en el filamento antes de su erupción. Trabajos posteriores como los de
Bothmer y Schwenn [1994, 1998] relacionando los datos obtenidos por los satélites 2
Helios con los filamentos observados en el Sol apoyan esta relación entre este tipo de
actividad solar y las nubes magnéticas. 2
Las relaciones físicas entre protuberancias eruptivas, CMIEs y nubes magnéticas
sólo se encuentran en sus comienzos. Desde un punto de vista experimental, los 2
métodos de observación de estos tres fenómenos no son los mismos. Las protuberancias
y las CMEs se han estudiado mediante técnicas remotas de imagen y no se dispone de 2
medidas precisas del campo magnético local ni de la densidad de plasma. La
propagación de nubes magnéticas a distancias de 1 AU o mayores se deduce de~las 2
observaciones in sitie del plasma y el campo magnético durante encuentros fortuitos de
estos fenómenos con satélites. Dado que hoy por hoy no es posible observar todos los 2
estadios de la evolución de una protuberancia desde su explosión en forma de CME
hasta la nube magnética a distancias de 1 UA, no se dispone de datos experimentales 2
para un estudio dinámico de su evolución. Pese a ello, en algunos casos concretos es
posible observar el mismo fenómeno en la superficie del Sol y en el viento solar. 2
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La identificación de las nubes magnéticas en los datos de plasma y campo es
actualmente un problema abierto. Para las nubes más rápidas, el choque interplanetario
sigue siendo un indicador importante, pero la localización de nubes más lentas que el
viento solar es una tarea compleja.
Cerca de 1 UA, y en las proximidades del plano de la eclíptica, las
características que presentan generalmente las nubes magnéticas son las siguientes
[Gosling,1990]:
- Corrientes de electrones supraténnicos (> 60 eV) en la dirección del campo
magnético [e.g. Bothmer et al., 1996]
- Corrientes de protones energéticos (> 2OkeV) en la dirección del campo magnético
[e.g. Marsden et aL, 1987]
- Aumento de la abundancia de helio (He~~/H~>O.8) [e.g. Borrini et. al., 1982]
- Disminución de la temperatura de electrones e iones [e.g. Richardson y Cane, 1995]
- Intensos campos magnéticos (>10 nT) [e.g. Burlaga y King, 1979]
- Valores pequeños de la beta del plasma (<1.0) [e.g. Burlaga et al., 1981]
- Poca variación del campo magnético [e.g. Gosling, 19871
- Rotaciones anómalas de campo (cuerda de flujo) [e.g. Klein and Burlaga, 1982] y
- Estados raros de ionización del plasma ( e.g. Fe~’6, He~) [e.g. Zwicld et al., 1982]
Pocas nubes magnéticas en el viento solar presentan todas las características
anteriores y ninguna de estas características resulta fiable en su totalidad. Por ello la
búsqueda de nubes magnéticas en el viento solar no deja hoy en día de ser “un arte” en
algunos casos. En este trabajo, debido a nuestro interés por la topología de las líneas de
campo magnético, utilizaremos para describir este fenómeno la definición de Burlaga
[1991], según la cual el paso de una nube magnética por un satélite presenta,
simultáneamente, tres características:
- Baja velocidad térmica de iones
- Mayor intensidad de campo magnético que el ambiente
- Rotación suave del vector campo magnético en cualquiera de sus
componentes.
Cada uno de estos criterios puede observarse de forma independiente en otros
fenómenos del viento solar, pero para tener seguridad en la identificación de una nube




1.5 Topología de las nubes magnéticas. 2
La existencia de nubes de plasma emitidas por el Sol fue propuesta porMorrison 2
[1954] como la causa de la disminución de la intensidad de rayos cósmicos y las 2
tormentas geomagnéticas. Cocconi et al. [1958] sugirieron que las lineas magnéticas en
dichas nubes formaban un bucle extenso, mientras permanecían ancladas en el Sol 2
formando una especie de “lengua o botella magnética”. Piddington [1958] consideró la
posibilidad adicional de que el bucle se 2
(a)
separara del Sol por medio de una
w
reconexión magnética, formando lineas Sol 1 2
de campo cerradas en el viento solar
(“burbuja magnética”). El primer J
ItA VI
estudio que analiza la configuración 2 UÁ - -,
2tridimensional del campo magnético de
estos fenómenos es el realizado por
Burlaga et aL [1981]. Estos autores 2
V2~presentan las observaciones de campo Sol N aSTierra ví
c
magnético y plasma detrás de un S
TIJA ¡ 2
choque interplanetario obtenidas por ¡
211A -‘ 2cinco satélites situados entre 1 y 2 UA Figura 1.10. Esquema de la posición de los satélites
utilizados para estudiar la topología de las nubesy separados 300 (fig. 1.10). Según magnéticas por Burlaga [1991]: Helios 1 y 2 2(HI,H2), y Voyager 1 y 2 (VI,V2). Las posicionespasaba la nube magnética, la dirección del Sol y la Tierra se presentan en la figura como
del campo magnético rotaba referencia.(Imagen tomada de Burlaga [1981]). 2
lentamente en planos casi paralelos en los diferentes satélites (fig. 1.11).
Concluyeron que se trataba de un bucle en el que las lineas de campo magnético 2
eran curvas cerradas contenidas en planos perpendiculares a una dirección en la que el
campo magnético no variaba, conocida como eje de la nube (fig. 1.12). Considerando 2
esta estructura, el análisis de mínima variación [Sonnerup y Cargilí, 1967] resultaba
una herramienta útil para calcular la dirección del eje (apéndice 2). Klein y Burlaga 2
[1982] identificaron 45 sucesos entre 1967 y 1978, calculando la latitud y longitud del
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La inestabilidad de la configuración propuesta por Burlaga et al. [1981], llevó a
considerar otras configuraciones que fueran consistentes con las observaciones (e.g.






















Figura 1.11. Intensidad decampo magnético (F) e inclinación de dicho vector respecto a la
eclíptica (8,0) (imagen tomada de Burlaga a al. [1981]).
La búsqueda de una topología estable para las nubes magnéticas llevó a
Goldstein [1983] a considerar que se trataba de una configuración “force-free”. El
término ‘force-free “, en este contexto, significa que la fuerza de Lorentz (jx B) es






situación de equilibrio [Hood,
1985], es decir, cuando las fuerzas a 2
las que está sometida la nube
magnética se compensan. Si 2
despreciamos la fuerza gravitatoria,
Eje de la nube para que dicho equilibrio se consiga 2
es necesario que la fuerza
magnética sea igual al gradiente de J
Figura 1.12. Topología propuesta por Burlaga [1981] presión del plasma, es decir,
para las líneas de campo en el interior de una nube
magnética. jxB = VP. El segundo término de 2
esta ecuación generalmente se desprecia considerando que en una nube magnética
2$ «1, donde /3 es el cociente entre la presión del plasma y la presión magnética. En J
tal caso, nos encontramos en la situación en la que la fuerza de Lorentz es nula (ver
apéndice 1 para una descripción más detallada). 2
En general una configuración de este tipo está detenninada por la ecuación
VxB=aB (1.1) 2
donde a es función de la posición, y existen un número infinito de configuraciones
correspondientes a las posibles elecciones de a. 2
Goldstein [1983] argumentó cualitativamente 2
que el comportamiento del vector campo
magnético asociado con el movimiento de una 2
nube magnética a su paso por un satélite podía
reproducirse mediante una configuración 2
magnética simétricamente cilíndrica yforce-free,
aunque no dió ninguna solución particular de la 2
ecuación (1.1) para describir las observaciones.
Marubashi [1986] asumió también simetría 2
cilíndrica y eligió una variación del ángulo de
inclinación de las líneas de campo magnético Figura 1.13. Esquema de la topología 2propuesta por Burlaga [19881 para lasrespecto al eje del cilindro (eje de la nube), O, nubes magnéticas (reproducción de
con la distancia r desde dicho eje como 12=r2. Burlaga eL al [1990]) 2
Con esta función obtuvo buenos ajustes a las
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latitud del eje de la nube (que coincidían prácticamente con las del análisis de mínima
variación) y la distancia de máximo acercamiento entre el satélite y dicho eje. No
obstante, la aproximación de Marubashi no resulta satisfactoria dado que conlíeva la
elección de una función arbitraria para el campo magnético.
Una solución de la ecuación (1.1) para un campo force-free cilindricamente
simétrico, en el caso de a constante, es la que obtuvo Lundquist [1950]:
~ =B0J0(ar), B<~ =B0HJ1(ar), Br =0 (1.2)
donde Bej. es la componente del campo magnético a lo largo del eje de la nube, Baz es la
componente azimuthal y Br la componente radial. Jo y .11 son las funciones de Bessel, r
es la distancia desde el eje, H=+J
- determina el sentido de giro del
E> campo magnético (helicidad) y Ro
y a son constantes. Como se
observa en la figura 1.13, las líneas
o del campo magnético establecidas a
partir de la ecuación (1.2) presentan
un comportamiento consistente con
24 la topología de una cuerda de flujo,
al igual que en el caso de las
Figura 1.14. Representación de las componentes axial y protuberancias (sección 1.1). -La
azimutal del campo magnético según el modelo de componente axial (fig. 1.14)
Lundquist [1950].
comienza en B0 para r=0 y decrece
hasta cero en ar=2.4, donde cambia de signo, mientras que la componente azimuthal
aumenta desde cero en el origen hasta un máximo (que depende de B0) y después
comienza a disminuir. A distancias mayores ambas componentes oscilan
indefinidamente, decreciendo su amplitud, por lo que en la práctica se utiliza la solución
hasta ar=2.4, donde la componente axial se anula.
Burlaga [1988] mostró cualitativamente que la solución de Lundquist reproduce
configuraciones del campo magnético similares a las que se observan en los datos
experimentales. Basándose en este modelo, Lepping et al. [1990] desarrollaron un
algoritmo de ajuste por mínimos cuadrados de la solución de Lundquist [1950] para un
tubo circular de longitud infinita (ver apéndice 2), permitiendo obtener los parámetros






de acercamiento de la trayectoria del satélite al eje de la nube). Dada la velocidad 2
promedio, también se obtiene el radio de la nube magnética. En el procedimiento de 2
ajuste se realizan dos pasos bien diferenciados: en primer lugar se ajusta el vector
campo magnético normalizado (o los cosenos directores) y una vez estimado el eje de la J
nube se realiza un segundo ajuste de mínimos cuadrados para la “amplitud’ (o
intensidad de campo en el eje de la nube, Ro).
Los resultados obtenidos en el ajuste son buenos para los vectores directores,
pero no para la intensidad de campo. Esto se debe a que la intensidad del campo J
magnético, obtenida a partir de las componentes de la ecuación (1.2), es mayor en el
centro de la nube que en los bordes y simétrica respecto al eje. Estas condiciones no se 2
observan generalmente en los datos experimentales, de modo que aunque el modelo
reproduce la dirección del vector campo magnético, no obtiene una tendencia para su 2
intensidad consistente con las observaciones. Estas desviaciones de los datos
experimentales se atribuyen a que lá condición de sistema force-free no se satisface J
totalmente en una nube real.
En un intento de aproximarse a la situación real, se han elaborado modelos 2
basados en el force-free propuesto porBurlaga [1988], pero que tienen en consideración
la expansión de las nubes según se alejan del Sol y su interacción con otros flujos (ver 2
un resumen de los existentes en Burlaga [1995] y Osherovich y Burlaga [1997]). No
obstante, la existencia de un máximo para la intensidad de campo en el eje de la nube J
sigue siendo una exigencia en dichos modelos.
Como alternativa surge un nuevo modelo que no asume la condición de force- 2
free y utiliza como base la magnetohidrodinámica (MHD) [CIten, 1996]. Este modelo
parte de una cuerda de flujo en equilibrio anclada en la corona como una estructura 2
inicial en un sistema de referencia toroidal. Tras una inyección de flujo magnético
poloidal como causa de la erupción, la estructura se expande debido a una fuerza radial 2
que lo aleja del Sol. Esta fuerza es el resultado de la contribución en dicha dirección de
la fuerza de Lorentz, la inductancia interna, el gradiente de presión hidrostática, la J
fuerza de gravedad y la fuerza de rozamiento del plasma del viento solar sobre la nube.
Se considera que la expansión de la nube magnética se produce quasiestáricamente, es 2
decir, mucho más lentamente que su alejamiento del Sol. Se imponen además dos 2condiciones adicionales: que la escala espacial sea del orden del radio de a nube ~‘ que
la distribución de corriente tienda a cero en la superficie exterior de ésta. li-a.> última 2
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choques. Este modelo se ha desarrollado de forma teórica para explicar la emisión de la
nube magnética cercá del Sol, pero no se ha utilizado para reproducir los datos




























































Instrumentación y obteiición de datos exuerimentales
2.1 Introducción
El estudio que presentamos acerca de las emisiones de masa coronal engloba un
conjunto de datos muy amplio y diverso. Como vimos en el capítulo anterior, el término
“nube magnética” define estas emisiones solares cuando se observan en el medio
interplanetario. Entre los datos experimentales que se utilizan para identificar y analizar
estos fenómenos, las medidas de campo magnético y plasma en el viento solar son los
más relevantes (capitulo 1). Sin embargo, con idea de identificar el fenómeno en su
totalidad, tendremos que relacionar las nubes magnéticas con su precursor en el Sol. Así
pues, nos hemos visto obligados a analizar también datos del Sol en algunas longitudes
de onda (Ha, rayos X y ondas radio) que nos proporcionan información sobre la
actividad solar relacionada con las emisiones de la torona.
La mayor parte de los datos utilizados en esta memoria proceden del programa
ISTP (International Solar-Terrestrial Physics), que coordina el conjunto de medidas
asociadas a la influencia Sol-Tierra. En particular, a este programa pertenece el satélite
SOHO, cuyos datos procedentes del instrumento LASCO (Urge Angle and
Spectrometric Coronograph) utilizaremos para observar la corona. Nos será
especialmente útil a la hora de seleccionar los sucesos que usaremos en nuestro análisis
de CMEs relacionadas con nubes magnéticas (capítulo 5).
El instrumento SXT (Soft X-ray Telescope), embarcado en el satélite YOHKOH,
nos proporcionará imágenes en rayos X de la actividad en el disco solar. Por otro lado,
los satélites GOES (Geostationary Operational Environmental Satellite program) del
NOAA (National Oceanic and Atmsopheric Administration), situados en una órbita
geoestacionaria a 6.6 radios terrestres (Rs), miden el flujo de rayos X. Junto con
Yohkoh, serán nuestra fuente de información de las fulguraciones en rayos X.
Las medidas de viento solar proceden de los satélites ISEE3 y WIND. D&exítre
los numerosos instrumentos embarcados en dichos satélites, utilizaremos los que
pioporcionan datos sobre el campo magnético y plasma del viento solar: VHM (Vector
Helium Magnetometer) en ISEE3 y MFI (Magnetic Field Instrument) en WJND para los
datos de campo magnético, y para las medidas de plasma el experimento de viento solar




2A continuación describimos los instrumentos cuyas medidas se utilizarán en este
trabajo y el tipo de datos que proporcionan. 2
2.2 La actividad del limbo solar: relación de CMEs
observadas por LASCO. 2
Las imágenes obtenidas con el coronógrafo C2 de LASCO en SOHO han sido
analizadas y presentadas en un catálogo que se encuentra disponible en la página web 2
http://www.sdac.nascom.nasa.gov. Existe un fichero para cada uno de los meses
2analizados en los cuales se recoge un listado con la siguiente información:
10. Aparición en C2 (año/mes/día hora:min [UT]) 220. Angulo de posición del centro de la emisión
30 Anchura angular, o ángulo que abarca la zona de aumento de brillo en torno 2al centro del coronógrafo.
40 Velocidad: obtenida de un ajuste de la distancia recorrida por la emisión en 2
función del tiempo.
50, Tipo de ajuste realizado. Dependiendo de la calidad y número de imágenes 2
disponibles de la CME, resulta posible un ajuste de la distancia recorrida por la emisión
en función del tiempo de segundo orden, de primero, o no resulta posible obtener una 2
velocidad experimental
60. Aceleración: en el caso de haberse realizado un ajuste de segundo orden. 2
70~ Descripción de la observación y comentarios adicionales tales como la forma
de la CME (bucle, halo, frente irregular, ...). 2
2.3 Datos del disco solar: resumen de la actividad solar 2
proporcionado por el NOAA.
Para localizar la emisión de una CME en el Sol utilizamos los datos que J
proporciona el NOAA. Dicha información se encuentra en la dirección
ftp://solar.sec.noaa.gov almacenada en ficheros diarios donde se recogen los sucesos de 2
la actividad solar en Ha, rayos X y ondas radio. El flujo de rayos X medido por los
satélites GOES y las imágenes de SXT en Yohkoh son también accesibles a través de 2
una base de datos vía internet 2
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Cada suceso de la actividad solar tiene asignado un número de identificación en
los ficheros elaborados por el NOAA, lo que permite consultar fácilmente las
observaciones que corresponden a dicho suceso en diferentes longitudes de onda o en
diferentes observatorios.
Para cada observación se detalla el tiempo universal (UT) del comienzo,
máximo y fin del suceso. También está reflejado el observatorio, entre los que se
incluyen Culgoora y Learmonth en Australia, San Vito en Italia; Holloman, Palahua,
Ramey y Sagamore Hill en USA, y los satélites GOES 7, 8 y 9.
En el registro correspondiente para cada suceso se presenta la calidad de
observación y el tipo al que corresponde (fulguración observada en Ha, fulguración en
rayos X, desaparición de filamento, ...). Además se incluye la localización de dicho
suceso en el disco solar (grados de latitud norte (N) o sur (5) y grados de longitud este
(E) u oeste (W)’ del meridiano central en coordenadas heliográficas) o la frecuencia en
MHz.
Finalmente proporciona diferentes códigos que permiten determinar la
importancia del suceso según se detalla a continuación.
Fulguración en rayos X: Se clasifican de acuerdo al flujo medido en el pico de
emisión desde tipo A (las más débiles) a tipo X (las más intensas).
Clase F= Flujo en el pico en el












Tabla 2.1. Clasificación de las fulguraciones de rayos X en función del flujo en el pico en el
rango 0.1 a 0.8 nm.
Mantenemos la notación ‘W’ para denotar el Oeste.
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Fulguración en Ha: Su clasificación puede realizarse atendiendo al brillo según
la siguiente nomenclatura: F (débil), N (normal) y B (brillante), o bien en función del
área que abarca en la heliosfera en el momento de máximo brillo (tabla 2.2). A veces se
incluye también el comentario “eruptivas”.








2Tabla 2.2. Clasificación de las fulguraciones observadas en la línea Ha (656.3 nm) en función delárea que abarcan en la heliosfera en el momento de máximo brillo en dicha Longitud de onda.
Emisión radio: la intensidad de la emisión se presenta según una escala relativa
de 1 (menor) a 3 (mayor). Por otra parte, atendiendo al ancho de banda de la emisión y a
la velocidad con la que varía la frecuencia en la que ésta se produce (velocidad de
























Tabla 2.3. Clasificación de las emisiones que se observan en ondas radio. Se clasifican en los tipos que 2
aparecen en la columna (1) teniendo en cuenta el tiempo que dura la emisión, col (2), el ancho de banda
que ésta presenta, col(3), y la velocidad a la que varía la frecuencia de emisión, col(4).
Finalmente el fichero contiene
NOAA, cuando se conoce.
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2.4. Medidas en el medio interplanetario: satélites WIND
e ISEE3.
Las medidas en el medio interplanetario que utilizamos en este trabajo proceden
fundamentalmente del satélite WIND [Harten et al., 1995]. Lanzado cli de Noviembre
de 1994, WIND permanece los nueve primeros meses de operación en una órbita muy
elíptica cercana al plano de la eclíptica, con apogeo entre 80 y 250 RE y perigeo entre 5
y 10 RE [Acutia et aL, 1995]. Posteriormente, se coloca en una pequeña órbita “halo” en
torno al punto de equilibrio -gravitacional Sol-Tierra Lí, proporcionando
constantemente mediciones en viento solar normal. Debemos por tanto eliminar de los
datos experimentales aquellos que se han obtenido cuando el satélite se encontraba bajo
la influencia del campo magnético terrestre. Dado que dichos periodos son cortos, el
número de datos disponible no disminuye de forma importante.
Debido a que los datos de WIND son relativamente recientes, con idea de
comparar con un mayor número de nubes analizadas en la bibliografía, hemos utilizado
también la base de datos OM-NiWEB (http://nssdc.2sfc.nasa.2ov/omniweb). La mayor
parte de las medidas seleccionadas proceden del satélite ISEE3, que forma parte del
programa ISEE [Ogilvie a al., 1978] compuesto por tres satélites pertenecientes a
NASA y ESA. Lanzado el 21 de agosto de 1978 fue el primer satélite colocado en órbita
en tomo al punto lagrangiano Li, situado en la línea Sol-Tierra a una distancia
aproximadamente de 240 RE de nuestro planeta (órbita halo). Además de compensarse
en dicho punto las fuerzas gravitatorias solar y terrestre, lo que resulta interesante desde
el punto de vista orbital, se trata de un lugar privilegiado para el estudio de la Física
solar debido a que se encuentra fuera de la influencia del campo magnético terrestre.
Los satélites ISEE-i e ISEE-3 fueron los primeros satélites que llevaron a cabo un
programa de “limpieza electrostática”. La importancia de este programa se encuentra en
hacer que el exterior del satélite sea una superficie equipotencial y así preservar de
interferencias las medidas de campo eléctrico y partículas de baja energía. En satélites
anteriores, ésta había sido la causa de descargas superficiales que interferían en el
sistema normal de medida y resultaban difíciles de controlar.
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A bordo de WIND y de ISEE3 se encuentra un ámplio equipo de investigación.
No obstante, nos limitaremos a describir aquellos instrumentos que proporcionan datos 2
útiles para este trabajo: el campo magnético y el plasma del viento solar.
2
2.4.1. Magnetómetros 2
2La mayor parte de las características del diseño de los satélites vienen
determinadas por los requisitos de los instrumentos que se pretenden, embarcar. Un 2
ejemplo típico es la localización de los magnetómetros (o instrumentos para medir el
campo magnético) al final de largos brazos que salen del cuerpo principal del satélite. 2
Su objetivo es minimizar los campos magnéticos inducidos por el satélite, sin embargo,
la longitud de estos brazos condiciona también otros factores como la estabilidad del 2
giro del satélite en torno a un eje concreto. Por ejemplo, el satélite WJND con unos
brazos de 12 m consigue que el campo magnético del cuerpo del satélite sea 2
prácticamente despreciable en la localización del magnetómetro, pero gira con una
frecuencia de 20 rpm en torno a un eje perpendicular a la eclíptica, velocidad que 2
impide embarcar a bordo de dicho satélite instrumentos que presenten poca resolución
temporal. J
Cuando se precisa gran sensibilidad en las medidas o nos vemos obligados por el
tipo de instrumentación embarcada, como en el caso del magnetómetro de ISEE3, 2
situado en un brazo de 3 m, el campo magnético del satélite puede no ser despreciable a
la distancia que se sitúa el magnetómetro y es necesario corregir su efecto en los datos. 2
Para ello se introdujo la técnica del magnetómetro doble. Está basado en la
observación experimental de que a partir de una cierta distancia el campo generado por 2
el satélite decrece de forma equivalente a un dipolo simple, localizado en el centro del
satélite (aproximadamente como l/r3). De este modo, si se utilizan dos sensores para 2
medir el campo magnético instalados a diferentes distancias en un brazo radial, es
posible separar el campo magnético generado por el satélite del campo externo que 2
pretendemos medir. Una ventaja particular de este método es que perrn¡te detectar
cambios en el campo del satélite, además de proporcionar una redundancia en medida 2
que ha demostrado su utilidad en misiones de larga duración.
30
si
instrumentación y obtención de datos experimentales
A continuación pasamos a describir en detalle los dos magnetómetros de ISEE3
y WIND.
Exuerimento VHM (Vector Helium Magnetometer
)
Para la medida del campo magnético a bordo de ISEE3 se seleccionó un
mágnetómetro vectorial de Helio [Frandsen et al., 1978]. Este tipo de magnetómetros
utilizan el efecto Zeeman.
Una lámpara de descarga (figura 2.1) produce radiación a 1.08 ¡.un induciendo
un bombeo óptico del He metaestable en el triplete de su estado base ~ De este modo
se obtiene un haz de radiación intenso, coherente y monocromático que se recoge en un
detector de infrarojo (IR). En presencia de un campo magnético B, los niveles de
energía del He se desdoblan y se produce una absorción cuando su energía de gbB
coincida con la energía necesaria para la transición entre los dos niveles del triplete.
Cuando esto sucede se produce una disminución de la intensidad de radiación que llega
al detector de IR (efecto Zeemann).




Figura 2.1. Esquema del sensor VHM (ver texto para una descripción detalla). En la ru:’~cn sólo se






Las bobinas de Helmholz (figura 2.1) originan campos magnéticos en tres ejes 2
ortogonales. Según variamos el módulo de los campos en dos de estos ejes, el campo
resultante Rh gira en un plano un ángulo de 2K, produciendo una modulación sinusoidal 2
de la intensidad del detector de IR (barrido). El efecto combinado del campo Bh y el
campo del ambiente R sobre la intensidad del detector es una señal de forma sinusoidal 2
a la frecuencia de barrido cuya magnitud es proporcional a la intensidad de B y cuya
fase depende de la dirección de B en el plano del barrido. La obtención de medidas en 2
tres dimensiones se consigue alternando dicho plano.
2
Exuerimento MFI (Magnetic FleId Instument) 2
La instrumentación básica seleccionada para el experimento MR [Leppinget al.,
1995] está basada en los magnetómetros desarrollados previamente para las misiones 2
Voyager, ISPM, GIOTTO y Mars Observer. Se trata de una configuración doble en la
que el sensor externo se localiza en la parte exterior del brazo de 12 m y el interno 2
aproximadamente en el centro entre el externo y el cuerpo central del satélite.
Cada sensor consta de un conjunto de magnetómetros triaxiales ortogonales y 2
elementos de control térmico. Los magnetómetros son del tipo ‘fluxmetros” y permiten
medir campos magnéticos débiles con un bajo consumo y una gran resolución. Su 2
desarrollo comienza en la II Guerra Mundial, empleándose como detector de
submarinos. Actualmente son los más utilizados, no sólo en satélites, sino también en 2
numerosas aplicaciones industriales, militares y científicas.
Cada uno de los magnetómetros 2
de MFI está formado por un anillo de un
material ferromagnético sobre el que se 2
enrolla una bobina (fig. 1.2). Dicho
material se ha elegido con alta
permeabilidad, de forma que una
pequeña variación del campo externo 2
(H) produce una importante variación en Figura 2.2. Esquema del sens’r del
B, proporcionando al magnetómetro una magnetómetro MR (tomado de Lq’¡”¡v r al.[1993]).
gran sensibilidad. Esta variación de B
produce una variación del flujo de la
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sección del anillo que se mide utilizando una bobina enrollada sobre el anillo. Dado que
dicha sección es constante, la variación del flujo es únicamente función de B. Así pues,
la salida final de un magnetómetro es una señal proporcional al campo que pretendemos
medir.
La utilización simultánea de tres sensores formando una distribución ortogonal
permite obtener tres conjuntos de señales que nos proporcionan información total del
vector campo magnético. El instrumento MFI es capaz de medir ocho órdenes de
magnitud en campo magnético, desde 0.00 1 a 65536 nT por eje, a un ritmo de 44
vectores/s.
2.4.2. Experimentos de plasma de viento solar
En el diseño de la instrumentación de plasma deben considerarse las
características que presentan las distribuciones de electrones e iones del viento solar y
que resumimos a continuación:
1. Los electrones deben medirse en todas las direcciones, mientras que sólo es
necesario considerar un rango de unos 200 de la dirección solar para los iones.
2. El rango de energía por unidad de carga de los electrones abarca desde O a
más de 1000 V, sin embargo para los iones es de 240 a 11000 V (debido a que las
velocidades de los iones varían aproximadamente entre 250 y 750 kms 1)~
3. Las distribuciones de energía de los iones son muy estrechas, siendo
suficiente una resolución de un 6-7%, mientras que las de los electrones son muy
anchas, obligando a disponei de instrumentos de gran resolución.
Teniendo en cuenta el método que se emplea para discriminar la energía de las
partículas que alcanzan el detector, podemos diferenciar dos tipos de instrumentos: los
analizadores electrostáticos y los detectores de rejilla (copa de Faraday). El experimento
embarcado en ISEE3 [Bameet al., 1978] es del primer tipo, mientras que en WITND
[Ogilvieet al., 1995] se encuentran detectores de ambas clases.
No obstante, cualquiera que sea el tipo de detector utilizado, tanto la densidad




2las medidas del flujo de panículas del viento solar en cada intervalo de energía y ángulo
sólido. 1
CoDa de Faraday 2
La copa de Faraday consta de una rejilla a la que se aplica un potencial variable,
conocida con el nombre de modulador. En la figura 2.3 se ilustra un esquema
mostrando el modo de funcionamiento. Como se observa, el voltaje del modulador varía 2
seleccionando las partículas cuya
componente de velocidad perpendicular a Jla rejilla se encuentra en un rango
qVi< ½¡rnÁ<qV2 determinado. De este modo se obtiene el J
flujo de partículas que alcanzan el sensor
con un detenninado rango de energía. 2
El sensor embarcado en WIND
tiene un gran ángulo sólido de aceptación 2
(aproximadamente 600), sin embargo se
observa que la distribución del flujo de 2
partículas depende del ángulo de
200~ incidencia. Como prueba de ello, veamos j
la simulación de la respuesta de una copa
de Faraday ante la llegada de un flujo de J
Figura 2.3. Esquema ilustrando la forma de partículas de viento solar con una
discriminar las partículas en función de su velocidad media de 400 m&1 una
energía cinetica (y corresponde a la componente y
de la velocidad perpendicular al plano del desviación de 40 krn& (figura 2.4). Los
modulador).
paneles muestran las corrientes medidas 2
respecto al ángulo de azimuth del satélite para una secuencia del modulador. De manera
análoga a la simulación, la dirección de un flujo de partículas incidénte ‘viene J
determinada por el ángulo azimuthal en el que se presenta el pico de corriente (panel
inferior figura 2.4). 2
El ángulo de elevación puede determinarse considerando la diferencia entre las
corrientes medidas en dos placas colectoras, o bien, como es el caso de SWE utilizando 2
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Los sensores del tipo
Copa de Faraday proporcionan
muy buenos resultados debido
a que se utilizan para medidas
de la componente de iones del
viento solar. Recordemos que
— la función de distribución de
los iones es muy estrecha y
además la mayor parte de las
partículas se encuentran en un
60 rango de 200 de la dirección
Solar.
Para obtener la
j densidad, temperatura o
velocidád del viento solar se
397-423 km/. analizan como un conjunto las1 corrientes medidas para
40 diferentes energías por unidad
de carga de ambas FCs
obtenidas para diferentes
ángulos de azimuth del
satélite. Modelando la
distribución de la velocidad
(isotrópica) y Maxwelliana, se
Figura 2.4. Simulación de las corrientes medidas por una copa
de Faraday respecto al ángulo de azimuth para un flujo de 10
protones por cnt3 a una velocidad de 400 km&’ y velocidad
térmica más probable 40 km& (tomada de [Ogilvie et aL,
1993]).
de los protones como función de una única temperatura
encuentra la distribución -que mejor ajusta a los datos experimentales. El ajuste
proporciona la velocidad de los protones, densidad y temperatura más probable. El
resultado del ajuste se utiliza para restar la contribución de los protones a las medidas
experimentales, repitiendo el ajuste nuevamente para determinar los parámetros de las
partículas a. Las densidades tanto de partículas a como de protones pueden ser
incorrectas cuando las funciones de distribución presenten fuertes rasgos no-
Maxwellianos.
La temperatura de las partículas del viento solar suele expresarse a través del
término conocido como la velocidad térmica. Para obtener dicho parámetro se considera




























panículas. Entre la velocidad térmica y la temperatura existe por lo tanto la siguiente 2
relación: 17th = 2kT / m , siendo m la masa del protón. 2
Analizadores electrostáticos
Los analizadores electrostáticos se basan en la aplicación de un campo eléctrico 2
para controlar el movimiento de partículas cargadas. Tanto en el caso de WIIND como
en el de ISEE3, los experimentos de plasma de viento solar presentan analizadores 2
electrostáticos de sección esférica, abarcando un ángulo de 1350 en el instrumento de
ISEE 3 y de 1270 en el de WIND. Al término de cada analizador se localizan 2
fotomultiplicadores (channeltron) en los que
las paniculas analizadas se convierten en ISEE—1 DD78304 15:22:17 UT30
electrones secundarios. 20 - 7~ - . 2si
Los analizadores electrostáticos -
E -
presentan colimadores en su entrada que ~ ~ ( o)
limitan el campo de visión a menos de - 2 Y 2
100x100. Las partículas que penetran en su
interior son analizadas en energía por unidad - - 2
—30
de carga mediante un barrido de voltaje en
las placas del analizador, proporcionando io~ 2
una resolución en energías txE¡E i~ i0~
aproximadamente de 0.06. Estas .~‘ i&~10 2
-o
a, —11
características hacen que los analizadores g
electrostáticos resulten instrumentos útiles 1 2
para medir especialmente el flujo de i013
—30 —20 2electrones, aunque su utilización se extiende io o io 20 30
y
1 1000 km/s
también para medir el flujo de iones. Para si
el caso de se cambia de Figura 2.5. Función distribución reducida
ello, en WJND obtenida de VEIS (tomada de [Ogilvie e: al,
forma secuencial la dirección del campo 1993]). 2
eléctrico del analizador midiendo en cada
caso panículas con carga positiva o negativa, mientras que en ISEE3 se dispone de un 2
analizador para iones y otro para electrones que nos permiten obtener el flujo de
partículas (electrones o iones) en función de su energía. 2
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Para obtener información de la dirección de las partículas el experimento a
bordo de WJND, VEIS (Vector Electron and Ion Spectrometer), utiliza dos conjuntos de
tres analizadores dispuestos según tres ejes ortogonales en sentidos opuestos. No
obstante, la función distribución se analiza considerando los datos proporcionados en
una rotación completa del satélite. Un ejemplo de las funciones de distribución que se3 obtienen se ilustra en la figura 2.5. Su tratamiento matemático nos proporcionará los
parámetros físicos que caracterizan el flujo del viento solar medido tales como la3 velocidad, temperatura o densidad, del mismo modo que en las copas de Faraday.
No obstante, si comparamos las medidas de densidad de las copas de Faraday
con las obtenidas simultáneamente por los VEIS existe aproximadamente un factor dos
en la relación entre ambos valores. Este resultado es un hecho esperado debido a los
efectos del potencial del satélite [Scimet aL, 1994]. Dado que el satélite WIND posee
carga positiva, atrae los electrones del viento solar, lo que origina un exceso de densidad
de electrones en tomo al satélite. Por lo tanto la densidad observada por VEIS es mayor
que la verdadera densidad del viento solar. Este no es el caso de las medidas de
densidad de las FCs ya que los iones del viento solar tienen energías mucho mayores
que el potencial típico del satélite. Actualmente resulta posible estimar el potencial del
satélite (Maksimovic et al. [1998]), obteniendo valores de 2 a 7 V.
Un problema adicional es el que surge cuando necesitamos evaluar el flujo neto
de partículas en una dirección. Para ello hemos de restar los flujos medidos en un par de
detectores que observan en sentidos opuestos, obteniendo valores extremadamente
pequeños. Una pequeña variación en la orientación de cualquiera de estos detectores
induce un error en el flujo medido, originando un error en la magnitud del flujo total
resultante en esa dirección que es superior a la propia magnitud. Este razonamiento
llevado a cabo con la obtención del flujo neto en una dirección puede extrapolarse al
cálculo de cualquier momento impar de la función distribución, no así con los
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Un nuevo modelo para la topolo2ía de las nubes magnéticas
3.1 Introducción
El término nube magnética (capítulo 1) se refiere a un fenómeno observado
por satélites que se encuentran en la heliosfera y que presenta propiedades anómalas
comparadas con las esperadas para el viento solar. Como ya hemos mencionado
anteriormente, se caracteriza por una rotación del vector campo magnético de un
ángulo de unos 1800 y en un aumento de su intensidad hasta valores del orden de 10
nT o mayores. A diferencia de los choques interplanetarios, donde el campo
magnético cambia bruscamente, en el caso de las nubes magnéticas tanto la variación
de dirección como de intensidad del campo magnético se produce de forma uniforme
y suave. Además la aparición de este comportamiento en los datos de campo
magnético está acompañada de una caída de la temperatura del plasma.
Se han elaborado diferentes modelos teóricos para la topología de las líneas
de campo magnético del interior de estas nubes, tratando de reproducir las medidas
experimentales. Aunque se encuentra una descripción detallada de dichos modelos
en el capítulo 1, resumiremos aquí brevemente sus características fundamentales.
Burlaga eral. [1981] consideraron las nubes magnéticas como bucles magnéticos en
cuya sección las líneas de campo magnético son curvas cerradas planas. Esta
configuración magnética no es estable, y por lo tanto no puede explicar que la
estructura de estos fenómenos se bantenga hasta más allá de 2 UA.
La búsqueda de una configuración estable llevó a Goldsrein [1983] a
proponer que las nubes magnéticas eran configuraciones ‘force-free”. Como ya
vimos en el capítulo 1, este término equivale a considerar que en dichas estructuras la
fuerza de Lorentz es despreciable. Burlaga [1988] demostró que este tipo de
configuración, para el caso de simetría cilíndrica, reproducía la dirección del campo
magnético observada por un satélite según pasa una nube magnética. Determinó
incluso la orientación del eje de la nube en el medio interplanetario, pero no
consiguió reproducir los resultados experiñientales de la intensidad de campo
magnético.
Por otra parte, la evidencia de que las nubes magnéticas se expanden ~cgún se




recientes [Chen, 1996] consideran la nube como un bucle conectado al Sol que se
expande en el medio interplanetario, formando una cuerda de flujo magnético. Estos 2
modelos se han desarrollado de forma teórica utilizando una geometría toroidal, pero
no se han comparado con las medidas experimentales realizadas en el viento solar. 2
Como se deduce de lo expuesto anteriormente, la configuración de las nubes
magnéticas constituye hoy por hoy un tema abierto a la investigación. En este trabajo 2
hemos desarrollado un nuevo modelo sin imponer la condición force-free y
utilizando como base la geometría toroidal, propuesta por los modelos más recientes. 2
El modelo proporciona, a partir del paso de una sonda, una estimación de la densidad
de corriente en el interior de la nube magnética, así como de su orientación en el 2
medio interplanetario y, a diferencia de los anteriores, consigue reproducir los
diferentes perfiles que se observan para la intensidad del campo magnético en el 2
interior de las nubes. Comenzamos este capítulo describiendo algunos aspectos de la
geometría que utilizamos en el desarrollo del modelo, pasando a continuación a 2
desarrollar las ecuaciones de Maxwell para el caso de una cuerda de flujo con la
condición de j constante. De este modo, obtenemos finalmente las ecuaciones del 2
modelo que describe la topología de las líneas de campo en el interior de una nube
magnética. 2
2
3.2 Sistema de referencia: sistema propio de la nube 2
magnética 2
La topología de cuerda de flujo (apéndice 1) es aceptada actualmente por 2
todos los modelos de nubes magnéticas. Como vimos en el capítulo 1, las
protuberancias presentan una estructura de cuerda de flujo antes de su erupción en el 2
Sol, por lo que esta estructura podría mantenerse en el viento solar. Recordemos que,
según esta topología, las líneas de campo magnético se asemejan a los distintos cabos 2
de una cuerda (de aquí la denominación de cuerda de flujo) de forma que el campo se
hace totalmente axial en el eje de la nube, aumentando la componente poIudal a 2
medida que nos alejamos de dicho eje hasta alcanzar la superficie exterior dc .~ nube
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Consideramos inicialmente que la nube magnética es una cuerda de flujo que
constituye un toroide en el que la expansión de la sección es despreciable durante el
tiempo que dura la observación por el satélite. A la vista de dicha geometría, el
sistema de coordenadas más apropiado para describir esta estructura es el sistema de
referencia toroidal. La figura 3.1 ilustra dicha situación para el caso de un toroide
ideal cuyo eje menor descansa sobre el plano /0 y cuyo eje mayor (Z*) sale de




propio de la nube.






Y pertenecientes a la
Figura 3.1. Sistema propio de la nube. En la figura se observan circunferencia
tanto las coordenadas cartesianas (xty*,z*) como las coordenadas
*2 2 2
toroidales (r*, 9*, w*) (x) + (~) = p
donde Po representa el radio mayor del eje menor del toroide (fig. 3.1). Este eje se
conoce también como el eje de la nube magnética. Alternativamente, una vez
establecido 9o, también podemos expresar la posición de un punto en el espacio en
este sistema de referencia en función de sus coordenadas toroidales (r*dpjvÍ). La
primera coordenada, r , es el radio menor y representa la distancia de un punto al
eje menor (o eje de la nube). Las dos siguientes son las coordenadas angulares y
representan el giro respecto al eje menor (coordenada poloidal, 9’) y al eje mayor
(coordenada toroidal, 47). El sentido para la medición cleángulos se puede ver en la
figura 3.1. También se observa que la superficie exterior de la nube magnética está
definida por los puntos donde 1’ = R, siendo Reí radio de la nube (o máximo radio
menor)
La introducción de un sistema de coordenadas exige establecer uin bú”e de
vectores definidos a partir de las direcciones de máxima variación de cadi tun de sus
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componentes. En el caso de la geometría toroidal, que estamos considerando, los
vectores unitarios {Ur*~U0*~UW* } (fig. 3.2) definen el sistema toroidal propio de la 2
nube.
El primer vector, Ur*~ 2
se define en la dirección de
máxima variación de la 2
componente radial r’, 2
saliendo radialmente del eje
menor del toroide. El vector
u,,. define la dirección 2
toroidal y se dirige según el
eje menor del toro, mientras
que la dirección poloidal, u9~~ Figura 3.2. Vectores unitarios que definen el sistema 2
representa una variación toroidal propio de la nube.
angular en torno a dicho eje. 2
Así pues, si adoptamos una topología de una cuerda de flujo, las líneas de
campo magnético pueden describirse de forma simple en este sistema de referencia 2
propio de la nube únicamente considerando dos vectores unitarios, u4,. y ~ siendo
su componente en la dirección radial nula. De este modo, en la superficie externa de 2
la nube el campo magnético tiene únicamente componente en la dirección u4,. (o 2
poloidal) y en el eje componenteu~. (o toroidal). En el interior de la nube, el campo
magnético es una combinación lineal de ambas componentes. 2
El ángulo que mide la inclinación de
las líneas del campo magnético respecto al 2
eje de la nube se denomina ‘pitch-angle”
(9*) y se obtiene a partir de la exjiresíórí’ 2
13,
tgQ* = 13$. (3.1) 2
o
O & R
Figura 3.3. Variación del pi:ch cingle con la donde B. y B$. corresponden a la 2
distancia al eje de la nube según el modelo
de Burlaga [1988]. componente poloidal y toroidal del campo 2
44 2
‘si
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magnético, respectivamente. En la figura 3.3 se muestra la variación de £2’ con la
distancia al eje-de la nube según el modelo de Burlaga [1988]. Se observa que, según
este modelo, dicho ángulo no depende del suceso considerado y que aumenta casi
linealmente desde el eje de la nube hasta el borde.
Alternativamente, podemos expresar también el vector campo magnético en
coordenadas cartesianas del sistema propio de la nube (B,, B., B.). La relación
entre estas componentes y las coordenadas toroidales (13. ,B., B.) viene





3.3 Ecuaciones del modelo -
Una vez fijado el sistema de referencia idóneo para analizar la topología de
una nube magnética, el siguiente paso que daremos será desarrollar las ecuaciones de
Maxwell en dicho sistema, de donde deduciremos las ecuaciones para el campo
magnético.
- Como paso previo para ello impondremos las siguientes condiciones:
1. Las líneas de campo de una nube magnética presentan la topología de una
cuerda de flujo, es decir, no presentan componente radial. De esta forma, el
vector campo magnético en el sistema propio de la nube será (o, 13$., 13$.).
2. Supondremos una sección circular para la nube magnética — .
3. La densidad de corriente en el sistema propio de la nube no presenta
componente radial y sus componentes toroidal, 4,., y poloidal, j$, son




Comenzamos analizando la ecuación de Maxwell 2
VxB’ =~~i (3.3) 2
expresando el rotacional del campo magnético en coordenadas toroidales. Así,
obtenemos el siguiente sistema de ecuaciones a resolver: 4
* 1 *—senq~ Bt+d ~B~— a 13 (34~
(p0 +r* cos9’) ~‘ 4, ~ (p~+0 ~ W 9* 0 2
a r’ ~ + cosq~ = .* (3.5)
(9,, + r cos<p’) w 2
1 * *134,.+a ~B. = g,,j,,~, (3.6) 2
De la ecuación (3.6) obtenemos como solución:
.~ r * 2
(3.7)
El primer término no tiene sentido físico puesto que diverge enO = 0. Por lo tanto, - 2
con objeto de evitar esta singularidad, la constante C1 ha de ser nula, quedando como
solución para la componente poloidal 2
., r (3.8)2 2
Por otro lado, la solución de la ecuación (3.5) es 2
r *
* P~ +—~cos4o (3.9) 4
9,, +r cos9 +r cosq,
que corresponde a la componente toroidal del campo magnético en el interior de la 2
nube. Para que esta solución (3.9), junto con (3.8), cumpla la ecuación (3.4),
debemos exigir valores muy grandes de p,, (teóricamente en el límite p<, tendiendo a 2
oc). Pero, desde un punto de vista físico, un valor grande de p<, implica que
localmente la nube presenta una estructura cilíndrica. Este tipo de estructura resulta 2
consistente cuando la nube está muy alejada del Sol y, por tanto, su curvatura es
despreciable. 2
Así pues, en estas condiciones, en el primer término de (3.9) podemos hacer
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o
donde hemos introducido la constante de integración 44~~ = C2 Ip0.
Si recordamos que en una cuerda de flujo el campo magnético presenta
únicamente componente toroidal en el eje, mientras que en el borde externo de la
nube (r = R) el campo magnético se hace totalmente poloidal, entonces la constante
13. dela expresión (3.11) será B~. g0j,.R, que es consistente con la ecuación de
Maxwell (3.3).
En estas condiciones de p,, muy grande, debemos imponer también a las
soluciones obtenidas de (3.3) la otra ecuación de Maxwell para el campo magnético
V~B’ =0 (3.11)
Desarrollando el gradiente del vector campo magnético en coordenadas toroidales, se
obtiene que las componentes del campo magnético 13. y 13;. (ecs. 3.8 y 3.9) sólo
cumplen la expresiónii3.1 1) cuando p,, tiende a
Así pues, las ecuaciones del modelo para el campo magnético en el interior de






La figura 3.4 ilustra la
dependencia de 13. y 13. con
respecto a O según (3.12). A
medida que nos alejamos del eje
del cilindro la componente
poloidal del campo magnético
aumenta, sin embargo, la
componente toroidal disminuye.
La intensidad de campo
magnético y el “pitch-angle”
obtenidos con nuestro modelo
para diferentes valores de las
componentes de la densidad de




Figura 3.4. Variación de las componentes poloidal y
toroidal del campo magnético en el interior de una nube









figura 3.5. Se observa que, dependiendo de dichas componentes, las ecuaciones 2
obtenidas pueden conseguir tanto perfiles de intensidad de campo magnético con un 2
valor máximo en el eje de la nube, como aquellos que presentan un valor menor en
dicho eje respecto a los que tiene en el borde de la nube. Asimismo, la variación del 2
pitch angle depende también de la relaciÓn entre las componentes de la densidad de
corriente, a diferencia del modelo de Burlaga [1988] donde esta variación es idéntica 4








0.0 r O 2
Figura 3.5. (a) Variación de la intensidad de campo magnético en el interior de una nube 2
magnética con la distancia al eje para diferentes relaciones entre las componentes de la -
densidad de corriente. Ro es la intensidad de campo magnético en el eje de la nube.
(b) Variación del pftch cingle con la distancia al eje de la nube. Se observa que el perfil es 2
diferente dependiendo de la relación entre las componentes de la densidad de corriente.
Una vez determinadas las ecuaciones del modelo en el sistema propio de la 2
nube, pasamos a describir la transformación de dichas expresiones al sistema GSE (al
que se refieren las medidas experimentales) con objeto de ajustar a los datos 2
obtenidos en el viento solar. Veremos que las aproximaciones utilizadas para calcular
el campo magnético en el interior de una nube magnética resultan aceptables para las 2
observaciones realizadas por satélites a 1 UA. No obstante, hay que tener presente la
limitación del modelo cuando no se cumpla la condición p=>R,lo que sucede por 2
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3.4 Componentes del campo magnético en el sistema de
referencia GSE.
De cara a ajustar el modelo a los datos experimentales, necesitamos proyectar





Figura 3.6. Esquema de la situación considerada para analizar el campo magnético en el interior de una
nube en un caso general. Se observa que el eje de la nube presenta una latitud e y una longitud ~, respeto
al sistema OSE, así como las coordenadas (xc,y,ze) del punto más cercano de dicho eje a la trayectoria del
satélite en el mismo sistema y la distancia Yo
En la figura 3.6 se representan los diferentes sistemas de referencia que
usaremos a la hora de expresar el campo magnético de las nubes:
. El sistema de referencia GSE. Su descripción detallada se encuentra
en el apéndice 3. Las expresiones para las componentes teóricas del campo
magnético en este sistema las denotaremos por(13¶SE
13OSE fiasE)
En un caso general, como se observa en la figura, el eje de la nube
magnética presenta una latitud e y una longitud ~ respecto a este sistema, situación




En el instante de encuentro del borde más externo de la nube con el 2
satélite, las coordenadas GSE del punto del eje de la nube más cercano al satélite son 2
(x~ ,0, za), donde la coordenada Yc la hemos supuesto nula puesto que los satélites
utilizados en este trabajo se encuentran situados aproximadamente en la línea Sol- 2
Tierra.
• El sistema de referencia cartesiano de la nube. En la sección 3.1 4
describimos este sistema. Como se observa en la figura 3.6, hemos seleccionado el
eje Y~ de forma que éste sea paralelo al del eje de la nube en el momento de la 2
observación. Las ecuaciones del modelo para el campo magnético en el interior de
una nube (13,, B~, 13;~) están expresadas por la ecuación (3.2), a partir de las 2
soluciones de la ecuación (3.12).
Una vez descritos los diferentes sistemas de referencia que utilizaremos a lo 2largo de este trabajo, y antes de seguir adelante, necesitamos determinar las
coordenadas O,q, del satélite respecto al sistema de la nube para cada instante, t. 2
Esto nos permitirá conocer en qué punto de la nube se realizó dicha medida, y de este
modo, podremos calcular el campo magnético a partir de las ecuaciones del modelo. 2
Para ello consideraremos que la trayectoria del satélite relativa a la nube sigue
la dirección Sol-Tierra. Esta aproximación está fundamentada en las medidas 4
experimentales de la velocidad de viento solar, ya que en el interior de una nube
magnética se observa que su componente x-GSE representa del orden de 95% del 2
módulo de la velocidad total. Impondremos además dos condiciones adicionales:
• En primera aproximación, la velocidad de la nube respecto del satélite, y, 2
es constante y
• La expansión de la nube es lo suficientemente lenta como para poder 4
despreciar la variación de su tamaño durante el tiempo de observación.
Así pues, teniendo en consideración todo lo expuesto anteriormente, la 4
posición del satélite en un instante cualquiera 4 vendrá determinada en el sistema
GSE por el vector (X,,,,,O,O) , siendo Xsw una función lineal de t que se expresa coma 2
donde y es a la velocidad media del viento solar medida en el intervalo de li ¡nihe y
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Una vez que conocemos la posición del satélite en el interior de la nube en el
sistema GSE, determinamos dicha posición en el sistema de referencia de la nube en
coordenadas toroidales. Considerando que el eje de la nube presenta respecto al
sistema GSE una latitud O y una longitud ~, las expresiones que se obtienen para las
coordenadas (4,, ~ en el instante t son
4 = ~ —z~cos6]2





El radio de la nube, R, aparece en las ecuaciones del campo magnético del
modelo (ec. 3.12), por lo que debemos expresarlo en función de la orientación de la
nube. Teniendo en cuenta que R = r~ (t0), obtenemos
R= 14cos2~i~(xcsen~senO+zccos8)2 (3.15)
Puesto que hemos considerado que la sección de la nube es circular
R = 4,(t~) =4,(t1) (3.16)
siendo ti el instante en el que el satélite sale de la nube. Este sistema nos permite
expresar las coordenadas x0 y z~ en función de la distancia de máximo acercamiento
entre el satélite y el eje de la nube, yo:




Finalmente, podemos determinar las expresiones teóricas para el campo
magnético que observa un satélite en el instante t cuando se encuentra en el interior
de una nube magnética, teniendo en cuanto que el eje presenta una latitud O y una
longitud 4> respecto al sistema GSE y que la distancia de máximo acercamiento entre
el satélite y dicho eje es yo.





Partimos para ello de la ecuación (3.12) y, haciendo uso de (3.2), obtenemos 2
dichas componentes teóricas en el sistema cartesiano propio de la 2
nube (13.,B;~, 13;.), que expresamos en el sistema GSE (13OSE, 13OSE ,B§~) mediante
la siguiente relación: 2
BOSE = 13;~cos@—B;sen4>cos8+B;4sen4>sene
13OSE = 13; sen4> +13;. cos4>cos6 —13. senO cos4> (3.19) 4
13GSE = 13’. senO + B*,cose
z y z 2
Estas son las componentes que debemos ajustar finalmente a los datos
experimentales (137, B
t~~ 13tXP) J
Concluimos resumiendo en un diagrama de flujo los pasos a seguir para
obtener el campo magnético teórico que observaría un satélite en el interior de una 4
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DATOS EXPERIMENTALES
BQ) medido en el sistema GSE
+
Intervalo de la nube (t~:¡)
1
Li
velocidad media en el intervalo Cv>
r
TRAYECTORIA DEL SATELITE en OSE
(XOSÉ(t)yGsF (t),Zo:E (t))=(<v>.t,o.o)
1
Distancia de máxima aproximación
cnn-e el satéliteyei eje de la nube yo
-a










En el sistema OSE
(BOSE (t) BtSE (t), 130SF (t))
Parámetros obtenidos j~,, 4~4>~ ~, >0




Medido en el intervaJo
de la nube
Trayectoria del satélite
en el sistema propio de la
nube
-- * *














































1Comparación del modelo con los datos experimentales
4.1 Introducción
Finalizamos el capítulo anterior obteniendo las ecuaciones del modelo para el
campo magnético en el interior de una nube. Procede por lo tanto en este capítulo
comprobar que dichas ecuaciones pueden dar cuenta del comportamiento de los datos
experimentales.
Con ese objetivo, estudiamos en primer lugar 18 nubes magnéticas observadas
entre 1967 y 1982. Se trata de sucesos bien definidos que ya han sido analizados
utilizando un modelo force-free [Lepbing et al. 1990]. Por otra parte, presentamos el
analisis de los 34 sucesos de nubes magnéticas identificados por el equipo del
instrumento MFI de WIND desde su lanzamiento en 1995 hasta 1998. De todos los
sucesos identificados en estos cuatro años sólo dos de ellos han sido analizados
anteriormente con modelosforce-free.
Así pues, este capítulo se divide en dos panes: en la primera se pretende
comparar nuestro tratamiento con los modelos anteriores y en la segunda parte se
analizan nuevos sucesos. En ambos casos, obtendremos con nuestro modelo la
orientación de las nubes magnéticas a 1 UA, el valor de su densidad de corriente y su
helicidad, es decir, algunas propiedades de estos sucesos en el viento solar.
Comenzamos explicando el procedimiento llevado a cabo para ajustar las
ecuaciones del modelo a los datos experimentales.
4.2 Análisis de una nube magnética. Obtención de la
densidad de corriente y orientación de su eje
Como explicamos detalladamente en el capítulo anterior, nuestro modelo
expresa el campo magnético en el interior de una nube magnética en función de la
densidad de corriente, la orientación del eje de la nube y el acercamiento entre el satélite
y dicho eje. Estos últimos son consecuencia de la posible desorientación de la nube
respecto al sistema GSE.
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El campo magnético en un punto de la nube depende- por lo tanto de cinco
parámetros: las dos componentes de la densidad de corriente en el sistema de referencia
de la nube(j,.,j~?3, la latitud (~) y la longitud (~ del eje de la nube, y la distancia de
máximo acercamiento entre el satélite y dicho eje, yo. Recordemos que el radio de la
nube está determinado en función de los parámetros antes mencionados por la ecuación
(3.15), lo que implica que, a diferencia del algoritmo empleado por Lepping et al., en J
nuestro modelo el radio no es un parámetro adicional del ajuste.
Otro de los J
11>0 parámetros que incluye el43—fr algoritmo de Lepping et al. J
es la helicidad (ver
apéndice 1). Este parámetro
está relacionado con el
HcO sentido de giro de la
I}> componente poloidal delcampo magnético respecto
al eje de la nube (figura
Figura 4.1. En la figura se observan las líneas de campo magnético 4.1). En nuestro
en el interior de una nube, según se consideran en nuestro modelo, tratamiento la helicidad se
Cuando un observador situado en el eje de la nube y mirando en el
sentido del campo magnético en dicho eje, ve que el campo relaciona directamente con
magnético en el borde gira en sentido anti-horario (figura superior),
la nube presenta helicidad (fi) positiva, mientras que si lo ve girar el signo de las uen sentido horario (figura inferior), la helicidad es negativa(adaptac ón de una figura de [florhme y Schwenn, 1998]). componentes de la
densidad de corriente. Recordemos que el sentido del eje Y~ del sistema propio de la
nube coincide con el del eje de la nube, y por lo tanto con el sentido de B* . Para que
yI*
esto suceda, la densidad de corriente poloidal, 4,, debe ser positiva. Una vez
establecida esta condición, el signo de 4. indica el sentido de giro de la componente
poloidal del campo magnético, 4’ determinando por lo tanto la helicidad (H) de la4,’’
nube, de forma.que si ¿es negativa, la helicidad será positiva y si es ¿ positiva,
entonces H será negativa (figura 4.1).
Para realizar el ajuste utilizamos un programa comercial (Sigma Pica) que J
emplea el algoritmo de Marquardt-Levenberg [Marquardt, 1963] para el m&odo de
mínimos cuadrados y donde ¡ está dado por la expresión:
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XL(B:XP ~BysE)2 +(Bv~ ~B5sE)2 +(a;’~ ~B5sE)2I/N (4.1)
donde N es el número de vectores de campo magnético empleados en el ajuste,
(B7P , 87”, 87”) son los datos experimentales que ya describimos en el capítúlo
anterior, promediados cada hora, y (B§SE B~ B7) son los correspondientes valores
teóricos dados por la ecuación (3.19).
Llegado este punto, podemos resumir las diferencias fundamentales entre nuestro
modelo y el de Burlaga [1988] junto con el algoritmo de Leeping et al. [1990] en las
siguientes:
• Nuestro modelo no impone la condición force-free, lo que supone menos
restricciones físicas a la hora de abordar la topología de las nubes magnéticas.
• Las expresiones matemáticas de nuestro modelo son más simples, así como su
procedimiento de ajuste. Además utiliza un menor número de parámetros.
• Además de los parámetros geométricos de orientación de la nube, nuestro modelo
proporciona la densidad de corriente, un parámetro físico cuyo valor es complicado
de obtener experimentalmente.
No obstante, aún falta por demostrar que el modelo es capaz de reproducir los
resultados experimentales.
4.3 Nubes magnéticas de 1967 a 1982.
Con objeto de comparar nuestros resultados con los obtenidos mediante un
modelo force-free, analizamos en esta sección un total de 18 sucesos de nubes
magnéticas seleccionadas previamente por Lepping et al. [1990]. Se trata de sucesos
muy bien definidos, la mayoría observados por ISEE3 (capítulo 2), y cuyas duraciones
temporales son del orden de un día o incluso más. Presentan intensidades dc campo
magnético muy elevadas respecto al viento solar normal y rotaciones del vector campo
magnético que abarcan un gran ángulo.
Sin embargo, en el artículo de Lepping eral. [1990] no se tiene en consi&lcr¿icion
a la hora de seleccionar el intervalo temporal de la nube la baja velocidad Léinuca,
incluida entre los tres criterios establecidos por Burlaga [1988] como condicunes para
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la existencia de una nube magnética. Por el contrario, se exige como condición
adicional que la rotación del vector campo magnético presente cierta simetría y que su
intensidad sea máxima en el centro de la rotación.
Nosotros hemos analizado las mismas nubes sin imponer ninguna condición
adicional a las propias de su definición (capítulo 1). En la tabla 4.1 se recogen los
parámetros del ajuste de las 18 nubes analizadas, de las que discutimos con detalle las
correspondientes a los días 30-31 de diciembre de 1967, 19-20 de Diciembre de 1980 y
3-4 de Abril de 1978, con idea de comparar los resultados obtenidos con el modelo
force-free y con el nuestro. En el apéndice 4 se presentan las gráficas de plasma y
campo magnético del resto de los sucesos, así como el resultado del ajuste tanto para la
intensidad del campo como para cada una de sus componentes en el sistema GSE.
Comienzo Fin 1
1~









(0) (0) (10%) (km ~[>
67 Dic 3010 Dic 3122 0.67 0.55 + -47 90 0.13 2.8 428 0.20 IMPI
69 Feb tI 20 Feb 12 17 0.78 0.53 + -17 222 0.09 1.72 442 0.27 IMP2
71 Jun 2309 Jun 2413 0.98 0.45 + 70 96 0.09 1.72 341 0.17 ¡MPS
72 Nov 0102 Nov 0113 2.07 5.15 - 7 90 0.63 1.24 490 0.14 IMP’!
75 Nov 1711 Nov 1805 1.30 1.30 - -18 90 0.65 1.58 367 0.16 [MPS
78 Ene 04 lO Ene 05 20 1.10 0.99 + -5 330 0.26 1.73 549 0.36 [MPS
78 AbrO3 04 Abr 04 06 0.87 0.23 + -82 270 0.15 2.24 473 0.50 [MPS
78 Jun 05 ¡0 Jun 0523 1.90 1.13 - 0 18 0.30 0.69 481 0.27 [MPS
78 Ago 27 19 Ago 2804 3.85 1.65 - -29 219 0.81 0.94 460 0.07 [SEE3
78 Ocr 2923 Ocr 3112 0.76 0.38 - -52 106 0.07 2.58 392 0.20 ISEE3
79 Sep 1816 Sep 19 17 1.12 0.86 - 59 185 0.60 1.78 367 0.10 ISEE3
80 Feh 1601 Feb 1706 ¡.14 0.86 - -31 93 0.17 2.0 378 0.07 ISEE3
80 Mar 1918 Mar2l 12 0.94 0.59 + -8.5 95 0.10 2.4 326 0,12 ISEE3
80 Dic ¡912 Dic 2014 2.20 1.23 - -l ¡07 0.10 2.26 504 0.18 ISEE3
81 Feb 06 19 Feb 08 12 31.0 19.7 - -l ¡79 0.26 0.06 446 0.25 [SEE3
SI Mar 05 13 MarO6O7 [.93 1.33 + 24 310 0.27 1.51 553 0.56 15EE3
82 Sep 2520 Sep 2615 2.57 1.93 + 20 ¡36 0.36 ¡.31 482 0.09 [MPS
82 Nov 2322 Nov 2407 1.30 27.0 + 13 354 0.99 2.64 547 <>92 ¡MPS
Tabla 4.1. En ¡atablase presentan los parámetros obtenidos con el ajuste de las nubes :nal¡,adas
entre 1967 y 1982. En la primera y segunda columnas se indica el comienzo y cl ñnLkl del
encuentro del satélite con ¡a nube. En las siguientes columnas aparecen las dos componentes de la
densidad de corriente en el interior de la nube (4. y ‘r~’ la helicidad (U), la longitud U< ‘ la
latitud (~) del eje de la nube y la distancia de máximo acercamiento entre el satélite y dch e ¡ e
en unidades del radio de la nube, R (columna 9). En la columna 10 aparece la yelocid.’l WQLIÉ.¿ del
viento solar en el intervalo de la nube y en la columna 11 se indica el ~ obtenido con 1 s>s~;res
normalizados. Finalmente se indica el satélite del que proceden las medidas experimcntk> del

















Comparación del modelo con los datos experimentales
En el procedimiento seguido, las ecuaciones de nuestro modelo se han ajustado a
los datos experimentales del vector campo magnético. Por el contrario, el algoritmo
empleado por Lepping et al., ajusta las expresiones del modelo force-free a las
componentes normalizadas del campo magnético, es decir, a los cosenos directores de
dicho vector. Por lo tanto, con idea de comparar con los valores de .¿ proporcionados
OSE
por otros autores, presentamos los valores de .¿ obtenidos normalizando BeXI~ y B a
la unidad, es decir, dividimos los valores de cada componente entre la intensidad del
propio campo, de modo que / resulta una magnitud adimensional.
En la figura 4.2.a se observa el campo magnético y los parámetros del plasma en
tomo a una nube magnética observada entre los días 30 y 31 de diciembre de 1967. El
momento de entrada (t<,) y de salida (t¡) del satélite en la nube aparecen señalados con
lineas verticales. El intervalo coincide con el establecido por Lepping et al. [1990] y se
observa una rotación en la componente z-GSE prácticamente simétrica cuyo centro se
sitúa aproximadamente a las 23 horas del día 30, dpnde la componente y-GSE alcanza
también su máximo valor. La intensidad de campo es mayor en el centro de la nube que
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20 1 ¡ Figura 4.2. (a) En la figura se muestra la
intensidad de campo magnético (fi) y sus10 r.~ ~ •.~ .. componentes cartesianas GSE (B1.lL .BQ).
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30 31 del ajuste del modelo (traza cont:¿n’
día de Diciembre de 1967 sobre los datos experimentales
en el intervalo de la nube.
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obtenida con el nuestro (0.13 R) es mayor que con el force-free (0.04 R). Por otro lado,
el valor de ~2 es sustancialmente más bajo para el ajuste con nuestro modelo, 0.20 frente
al 0.98 del modelo force-free empleado por Lepping et al..
La figura 4.3 muestra la nube magnética observada los días 19 y 20 de diciembre
de 1980. Del resultado del ajuste obtenemos que el eje de la nube se encuentra
prácticamente en la eclíptica, con una inclinación de ~10, mientras que con el modelo
force-free es de 100. La diferencia en longitud es aún menor, nosotros obtenemos 1070
frente a los 1050 en el caso de Lepping er al.. Los valores de ydR (0.1 y 0.07
respectivamente) y del radio, R. son también similares, indicando que el satélite pasó
muy cerca del eje de la nube. El valor de ~2 disminuye a menos de la mitad con nuestro
modelo (0.18). Si observamos el ajuste obtenido para la intensidad de campo, la
tendencia prácticamente plana que se observa en los datos experimentales se reproduce
bastante bien con nuestro modelo pero, sin embargo, dificulta el tratamiento con el
modelo force-free.
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Figura 4.3. (a) En la figura se muestra la
intensidad de campo magnético (8) y sus
componentes cartesianas GSE (B<,B,, ~ la
velocidad térmica (
tlh), la densidad de
ior,es (N) y la velocidad de viento solar
(I’sw) entre las 12 horas del día 18 y las 12
horas del 21 de Diciembre dc 980. Las
líneas indican el intervalo de la nube.
(b) En la figura aparecen los resultados del
ajuste del modelo (trazo conUnu&’> sobre los
datos experimentales (puntos en el
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Comoaración del modelo con los datos exDerimentaLes
El tercero de los sucesos corresponde a la nube magnética observada entre los
días 3 y 4 de Abril de 1978. En la figura 4.4 se muestran las observaciones de campo
magnético y plasma entre los días 2 y 4 de Abril, junto con las líneas que indican el
intervalo de la nube seleccionado por Lepping et aL (en trazo continuo) y por nosotros
(en trazo discontinuo). Se observa que en este último caso los límites coinciden con las
disco»tinuidades separan el intervalo de menor velocidad térmica. Vemos que en el
primer caso, además de aumentar la intensidad del campo magnético en el centro, su
componente z-GSE presenta una rotación casi simétrica,, sin embargo, en el intervalo
delimitado por las líneas discontinuas (seleccionado por nosotros) la intensidad del
campo magnético disminuye en el centro y la rotación se produce en la componente y-
OSE.
Figura 4.4. (a) En la figura se muestra la
intensidad de campo magnético (fi) y sus
componentes cartesianas OSE (BX,BY ,B~), la
velocidad térmica (V,h), la densidad de iones (1V) y
la velócidad de viento solar (i’sw) entre los días 2
y 4 de Abril de 1978. Las líneas discontinuas
indican el intervalo de la nube establecido por
nosotros y las continuas el establecido por Lepping
etat [1990].
(b) En la figura aparecen los resultados del ajuste
del modelo (trazo continuo) sobre los datos












































De esta forma, los resultados obtenidos del ajuste de nuestro modelo para la
orientación de la nube difieren de forma importante de los obtenidos por Lepping er al.,
especialmente en la inclinación del eje respecto a la eclíptica que en este caso son de
~82o,frente a los 330 obtenidos con el intervalo de trazo continuo. Como se observa en
la figura, nuestro modelo reproduce los datos de la intensidad del campo magnético
también en el caso en que la intensidad del campo magnético disminuya en el interior de J
la nube.
El resto de los sucesos, como dijimos anteriormente, se presentan en el apéndice J
4. En dicho apéndice se detallan tanto los parámetros de plasma como los de campo
magnético, ambos necesarios para establecer de forma apropiada los límites de la nube. J
Se incluye también una figura para cada suceso en la que se muestran los resultados del
ajuste sobre los datos experimentales del vector campo magnético y que permiten juzgar J
la capacidad del modelo de reproducir los datos experimentales.
J
J
4.4 Nubes magnéticas de 1995 a 1998
Como complemento a los casos analizados en la sección anterior presentamos un
estudio de los sucesos de nubes magnéticas observados por el satélite WJND desde su J
lanzamiento en 1995 hasta finales de 1998. Se trata de una relación de 34 sucesos que
aparecen recogidos por el equipo de investigación del experimento MFI (capítulo 2) en J
la página hrrp://lepmftgsfc.nasa.gov/rnfl/magcloudjrnbl.hnnMrable. Sólo dos de
estos sucesos han sido analizados recientemente utilizando el modelo de Burlaga [1988] J
y el algoritmo desarrollado ¡br Lepping eral. [1990]: la nube magnética observada entre
el 18 y el 19 de Octubre de 1995 [Lepping et al., 1997] y la del 10-11 de enero de 1997
[Burlaga et al., 1998]. Nos consta que otros sucesos han sido ya presentados en
diferentes congresos, pero hasta ahora no hemos tenido acceso a los resultados.
En esta sección analizamos detalladamente, además de los dos sucesos
analizados recientemente utilizando el modelo force-free, otros dos sucesos J
representativos de diferentes direcciones del eje de la nube. El análisis del resto de los Jsucesos de la relación anterior se presentan en el apéndice 4.
La figura 4.5 muestra los resultados del ajuste a los datos experimentales de las J
ecuaciones del modelo, representado en línea continua, para la nube magnética del 18
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de Octubre de 1995. El ajuste se ha realizado sobre los datos promediados cada hora
entre el día 18 a las 19 horas y el día 20 a las O horas, es decir, durante el mismo
intervalo seleccionado por Lepping et al. [1997], obteniendo el mismo valor de un
0.04. No obstante, vemos en la figura cómo nuestro modelo es también capaz de
reproducir adecuadamente la intensidad del campo. La dirección obtenida para el eje de
la nube es e = ~16o, ~ = 2820, valores que difieren de los calculados por Lepping et aL
en menos de 100. La trayectoria del satélite pasa mucho más cerca del eje de la nube
según nuestro ajuste (yo/R = 0.015 frente a 0.081 con su modelo), siendo el diámetro de
la nube prácticamente igual en los dos casos (0.26UA).
El ajuste de nuestro modelo a las observaciones de la nube del 10-11 de Enero
de 1997 proporciona los resultados de la figura 4.6. El intervalo considerado coincide
con el de Burlaga et al. y el valor de ~2 es de 0.05, algo superior al obtenido por ellos.

































Figura 4.5. En la figura se muestra la
intensidad de campo magnético (fi) y sus
componentes cartesianas OSE (BX,BY ,B
1) para
la nube magnética observada por WIND entre
los días 18-19 de Octubre de 1995. Los
resultados del ajuste del modelo aparecen en
trazo continuo sobre los datos experimentales
(puntos) en el intervalo de la nube.
10.5
día de Enero de 1997
11.0
Figura 4.6. En la figura se muestra la
intensidad de campo magnético (B) y sus
componentes cartesianas OSE (B~,B. ,8) para
la nube magnética observada por WIND entre
los días 10-11 de Enero de ¡997. Los
resultados del ajuste del modelo aparecen en
trazo continuo sobre los datos experimentales








campo magnético. El eje de la nube sigue la dirección O = -3’, 4> = 226~, es decir,
prácticamente en la eclíptica pero apuntando hacia el Sur, a diferencia de Lepping et al.
que obtiene el mismo ángulo pero apuntando hacia el Norte, O =3”. La longitud del
eje, 4>, presenta una variación de 240 entre los dos métodos, mientras que la distancia
de máximo acercamiento entre la trayectoria del satélite y dicho eje, Yo, son muy
similares.
Los dos sucesos anteriores presentaban el eje de la nube situado prácticamente
en el plano de la eclíptica. En las figuras 4.7 y 4.8 se presenta el ajuste de las ecuaciones
del modelo a los datos experimentales de las nubes del 24 de diciembre de 1996 y del 7
de enero de 1998. El eje de la primera se estima a 4> =880 de la dirección radial y
formando un ángulo de 0=310 con el plano de la eclíptica. En el segundo caso el eje
presenta una inclinación importante, 0=73”, consistente con una rotación casi simétrica
de la componente Y-OSE, siendo su latitud de 4> =90”. Vemos que en ambos casos el



















día de Diciembre de 1996
Figura 4.7. En la figura se muestra la
intensidad de campo magnético (fi) y sus
componentes cartesianas GSE (B~,B~ fi) para
la nube magnética observada por WIND entre
los días 24-25 de Diciembre de 1996. Los
resultados del ajuste del modelo aparecen en
trazo continuo sobre los datos experimentales
















día de Enero de ¡998
Figura 4.8. En la figura se muestra la
intensidad de campo magnético (8) y sus
componentes cartesianas GSE (B~,B. .8) para
la nube magnética observada por WIND entre
los días 7-8 de Enero de 1998. Los resultados
del ajuste del modelo aparecen en trazo
continuo sobre los datos experimentales





































- -80 174 0.32
68 90 0.65
- 2 0 Ó.99
+ -26 270 0.47
+ -16 282 0.15
- 14 90 0.85
- 5 139 0.33
- -1 104 0.02
+ -l 359 0.74
+ 3 92 0.49
+ -3 226 0.13
- 5 1 0.95
+ 7 345 0.46
- -15 150 0.56
4 0.5 285 0.50
~62 134 0.10
- -9 90 0.26
+ 26 ¡95 0.22
23 18 0.94
+ -12 180 0.81
+ -11 252 0.43
+ 20 232 0.07
4 -89 328 0.85
- 73 90 0.35
+ 8 308 0.76
+ 0 359 0.40
5 ¡57 0.66
- 14 14 0.57
- 6 153 0.90
- 8 173 0.83
+ 7 283 0.00
+ 44 185 0.33
+ -90 270 0.01
Tabla 4.2. En la tabla se presentan los parámetros obtenidos con el ajuste de las nubes magnéticas
observadas por WIND entre ¡995 y 1998. En la primera y segunda columnas se indica el Comienzo y el final
dcl encuentro del satélite con la nube. En las siguientes columnas aparecen las dos componentes de la
densidad de corriente en el interior de la nube ( ~ y j~), la helicidad (U), la longitud (6) y la latitud (0) del
eje de la nube y ladistancia de máximo acercamiento entre el satélite y dicho eje <yo) en unidades del radio de
la nube, R (columna 9). En la décima columna está la velocidad media del viento solar en el intervalo de la




95 Feb 08 03
95 Mar 04 II
95 Abr 06 07
95 May 13 10
95 Ago 22 22
95 Oct 18 19
95 Dic ¡605
96 May 2715
96 Jul 01 17
96 Ago 0713
96 Dic 24 03
97 Ene 1005
97 FeS 10 03
97Abr2l 15
97 May 15 09
97 lun 08 22
97 luí 15 06
97 Ago 0313
97 Sep 1800
97 Sep 21 22
97 Oct 01 16
97 Oct 1023
97 Nov 07 05
97 Nov 22 14
98 Ene 07 03
98 Ene 08 14
98 Feb 04 04
98Mar04 14
98 May 02 12
98 Jun 02 10
98 lun 24 14
98 Ago 20 10
98 Sep 25 05



















































































































































































































Los parámetros obtenidos en el ajuste de todos de los sucesos identificados por
el satélite WIND se encuentran en la tabla 4.2. Las figuras del resto de los sucesos que J
no se han incluido en esta sección se encuentran en el apéndice 4, donde se presenta,
superpuesto a los datos experimentales, el resultado del ajuste utilizando nuestro
modelo.
J
4.5 Características de las nubes magnéticas a 1 UA. J
El conjunto de resultados obténidos del análisis de las nubes magnéticas
seleccionadas nos permiten estudiar las características generales que presentan estos j
sucesos a 1 UA. En la tabla 4.3 resumimos los resultados estadísticos obtenidos para
diferentes parámetros de las nubes magnéticas. Uno de los factores a destacar es que la J
densidad de corriente en todos los sucesos analizados es del orden de magnitud de l0~
Cm2s’. J
Parámetro Valor medio Desviación estándar
4. 310t2Cm2s’ 6.lO~2 Cm2s’




Tabla 4.3. En la tabla se presentan los resultados estadísticos de los parámetros del ajuste
de todas las nubes analizadas (tablas 4.1 y 4.2): las dos componentes de la densidad de
corriente, j~. y ~ la longitud (8) y la latitud (~) del eje de la nube y la distancia de
máximo acercamiento entre el satélite y dicho eje (yo) en unidades del radio de la nube, R
La helicidad del campo magnético, según se observa en las tablas 4.1 y 4.2 se
reparte prácticamente al 50 por ciento: 25 sucesos son positivos y 27 negativos.
La inclinación del eje de las 52 nubes analizadas se resume en la ficura 4.9. Se














Figura 4.9. Distribución de la dirección de los ejes de las nubes analizadas.
(a) Inclinación respecto al plano de la eclíptica, O.
(b) Angulo desde la dirección Tierra-Sol hasta el eje medido en el plano de la eclíptica en sentido
antihorario 4>.
eclíptica (fig. 4.9.a), lo que coincide con el valor médio obtenido para dicha distribución
(O=-3”).
La figura 4.9.b, donde se muestra la proyección de los ejes en el plano de la
eclíptica, pone en evidencia una alta proporción de nubes con ejes en torno a 90” de la
dirección radial, lo que coincide con el resultado de Lepping et al. [1990], 4>=102”±34”.
Aproximadamente entre 1100 y 180” sólo se registra el eje de una nube, mientras que se
aprecia un gran número de sucesos cuyo eje se encuentra en el tercer cuadrante, lo que
hace que nuestro valor medio, ~ 196”, no coincida con el resultado obtenido por
Lepping eral. [1990].
La distancia mínima entre la trayectoria del satélite y el eje de la nube varía entre
0.1 y 0.7 (en unidades del radio de la nube). Resulta complicado identificar sucesos en
los que esta distancia sea elevada, dado que el vector campo magnético apenas presenta
rotación. El valor medio de dicha distancia es del orden de la mitad del radio (0.4). Este
resultado, que resulta obvio en una distribución aleatoria, no coincide con la muestra de
nubes magnéticas analizada por Lepping a al. [1990], en la que se obtiene un valor para
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1Estudio de las CMEs halo y sus consecuencias en el medio interníanetario
5.1 Introducción
El trabajo presentado hasta este punto se ha centrado en la topología que
presentan las emisiones de masa coronal en el medio interplanetario. Sin embargo,
creemos que este estudio quedaría incompleto si nos olvidamos de la relación entre el
fenómeno observado en el medio interplanetario y su precursor en el Sol. El objetivo de
este capítulo se centra por lo tanto en analizar las emisiones de masa coronal de forma
global. No obstante, debido a las dificultades experimentales no es posible generalmente
observar un determinado suceso en todas sus etapas, desde su emisión en el Sol hasta su
encuentro con un satélite aproximadámente a 1UA. Seleccionaremos por ello aquellos
sucesos de CMiEs con más probabilidad de ser observados por el satélite WIND: las
CMEs halo.
Como vimos en el capítulo 1, las CMEs halo son aquéllas que se observan en el
coronógrafo como un aumento de brillo alred~dor del disco de ocultación que abarca
una amplia región angular. Tales características se asocian con una emisión solar en la
dirección Sol-Tierra, bien acercándose a Tierra o en sentido opuesto. El análisis de la
actividad solar en Ha, rayos X y ondas radio en tomo al momento en el que se produjo
la emisión de una CME halo se convierte en una herramienta imprescindible para
determinar si dicha CME se dirige o no hacia nosotros. Dicho análisis nos permite
determinar si la región activa en la que se produjo la emisión estaba situada en las
proximidades del meridiano central del Sol y, por lo tanto, si ésta emisión se dirige a
Tierra.
Así pues, en la primera parte de este capítulo estudiamos la actividad solar
relacionada con la emisión de las CME halo con la intención de seleccionar las
originadas en el lado visible del Sol. En la segunda parte analizamos la actividad en el
médio interplanetario que se observa unos días después de dichas CMEs halo. Nuestro
objetivo es entonces tratar de detectar el encuentro del satélite WIND con una nube
magnética, si la hubiera. En caso afirmativo, estudiamos la topología de sus líneas de
campo magnético con el modelo presentado en el capítulo 3.
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Para realizar este estudio, hemos analizado las observaciones realizadas por
LASCO entre enero de 1997 y junio de 1998. Durante dicho periodo el Sol muestra una J
actividad intermedia, por lo que resulta una época interesante para este tipo de estudios.
A diferencia de una etapa de mínima actividad en la que apenas se observan sucesos de
CMEs, en el periodo considerado se han detectado 84 sucesos. Por otra parte, en época
de máxima actividad, el gran número de sucesos que se observan en el Sol hacen que la J
asociación entre cada CME halo y la actividad del disco solar sea poco menos que
imposible.
J
5.2 Selección de sucesos de CMEs y su relación con la J
actividad en el disco solar
J
Las imágenes obtenidas con el coronógrafo C2 de LASCO en SOHO permiten
observar las numerosas CMEs que se producen en el Sol. Tras un análisis detallado de
dichas imágenes, se ha realizado un catálogo en el que se recogen todas las CMEs J
observadas y sus características fundamentales, tales como su brillo, anchura angular,
etc. (capítulo 2). Partiendo de esta relación, hemos seleccionado los sucesos cuyo J
aumento de brillo supera los 130” alrededor del disco CMEs y por lo tanto pertenecen a
la categoría de halo o halo parcial. Aunque las CMEs halo propiamente dichas son J
aquellas cuya emisión abarca los 360” en torno al disco solar, incluiremos bajo el
término ‘halo parcial” todas las que superen los 130”. j
Una vez seleccionados los sucesos, el siguiente paso es determinar para cada uno
de ellos en qué región de la superficie del Sol se produjo la emisión observada por el J
coronógrafo. Para ello utilizamos los datos que proporciona el Department of
Commerce, NOAA, del Space Environment Center en Estados Unidcz Dicha J
información se encuentra almacenada en ficheros diarios donde se recogen los sucesos
de la actividad solar en Hct, rayos X y ondas radio (capitulo 2). J
Como vimos en el capítulo 1, tras un aumento en la emisión de rayos X, el flujo
decae lentamente después del pico de intensidad, por lo que la fulguración en rayos X se J
produce en un intervalo de tiempo que puede durar varias horas. De igual manera, la
duración de una fulguración en Hu tampoco se limita al instante de máxima intensidad J
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de la emisión en dicha longitud de onda. Por esta razón, y con objeto de establecer un
criterio común para todos los sucesos analizados, exigiremos que la aparición de la
CMB en LASCO se produzca a lo largo de todo el intervalo temporal del suceso en el
Sol, aunque generalmente entre la aparición de la CME en el coronógrafo y el instante
de máxima intensidad de una fulguración transcurren sólo unos minutos.
Una vez seleccionados los posibles candidatos temporales, consideramos la
posición en el disco solar de la región activa de dichos sucesos, comprobando si es
consistente con la posición angular de la imagen en el coronógrafo. De este modo
determinamos finalmente cuál fue el origen de la CME observada.
No obstante, pese al rigor que hemos intentado mantener al aplicar los criterios
anteriores, la asociación entre las diversas formas de observación de la actividad solar
exige un análisis particular para cada caso concreto y dista mucho de poder
generalizarse fácilmente.
En la tabla 5.1 se recogen todos los sucesos de CMEs halo observadas por
LASCO entre enero de 1997 y junio de 1998, junto con la actividad solar que la origina
(ver análisis detallado en el apéndice 5). De un total de 84 sucesos, se observan 43 que
pueden relacionarse claramente con algún tipo de actividad del hemisferio visible del
Sol.
Fecha Actividad solar asociada
Año/mes/día UT Fulguración Máximo Posición Radio
97/01/06 15:10 ??A1 14:00 S24W01 No




97/04/07 14:07 3N C7 11:59 S28E19 íí,ííi,iv,v
97/04/16 07:35
97/04/27 00:31 Sl’ B7 23:51(26) S17W37 No
97/04/27 10:26
97/04/27 14:59
97/05/12 06:30 iN CI.3 04:55 N12W08 l,¡1,¡I1,IV
97/05/21 21:00 Sl’ M1.3 20:03 N05W¡ 1 ll,lll,IV
97/07/30 04:45
97/08/07 14:24
97/08/30 01:30 SP MI.4 23:32(29) N30E17
97/09/09 20:06
97/09/17 20:28 SFCI.2 17:30 S26W70 lIt,V
97/09/23 22:02 5FCI.5 22:14 S29E30 íi,ííí,ív
97/09/28 01:08
97/10/05 15:02
97/10/06 15:28 Sl’ B3.9 17:57(5) N18E22 III
97/¡0/07 ¡3:30
97/10/lO 02:07
97/¡0/2¡ 18:03 SFC3.3 17:54 N2OE¡2 No
97/10/23 l¡:26
97/11/03 11:11 lB M4.2 10:29 S2OWIS llílílVV




97/11/06 12.10 2B X9.4 11.55 S18W63 III
97/11/1 ¡ 17:37 SF886 17:28 N22W’!’! ¡II






97/12/26 02:31 u98/0¡/02 23:28 7782.1 20:14 S29W16 111V
98/01/03 09:42 77 86.4 02:25 N47W03 III
98/0¡/12 04:00 Sl’ C2.0 03:41 S26E12 ííí,v
98/01/1’! 04:09
98/0¡/21 06:37 DF 04:00-06:03 S57E19 II
98/0¡/21 ¡7:27




98/02/28 12:48 SFBI.l 11:43 524W02 III
98/03/17 12:34 DFC2,3 10:41 S05W27 No
98/03/lS 07:33
98/03/28 22:41 DF 83.4 22:37 N19W26 lIjl1,V
98/03/29 03:48 u98/03/31 06:12 SFCI.4 05:58 S21ESO ii,líí,V
98/04/12 12:55 7? 89.0 12:36 S23E25 III
98/04/13 04:26 SFC¡.3 03:50 524E1’! 111
98/04/20 10:07 PE MI.4 10:21 543 W90 II
98/04/23 05:27
98/04/27 08:56 28 X¡.0 9:20 S16E50 ííi,ív,v
98/04/29 ¡6:58 38 M6.8 ¡6:37 S¡8E20 1II,iV,V u98/05/01 23:40 77 MI.2 22:54 SISEOI 72 05:31 SFCS.4 05 00 S20W07 III
98/05/02 14:06 3BX¡.1 ¡3:42 SISWIS iv
98/05/03 22:02 18 97 21:24 N27E0’! IV
77M1.4 21:29 S¡3W34 IV
98/05/06 00:02 2N M2.5 23:46 516W60 11,111
98/05/09 03:35 77 M7.7 03:40 ¿N29W717 ¡l,lll,IV
98/05/l¡ 21:55 u98/05/12 08:55 SF77 08:18 524W0223 SF849 23 5 S 1 6 No
98/05/14 03:55
98/05/27 13:45 IN C7.5 13:34 521 W83 íll,V u98/06/03 12:02/ / 4 02: 4
98/06/05 12:01
98/06/07 09:32 u98/06/08 15:2’!
98/06/10 03:55
98/06/lI 10:28 Sl’ M1.4 10:27 522W61 llívílí
98/06/16 18:2’! 7? MíO 18:42 S17W90 ¡II u98/06/19 14:55
98/06/20 18:20
98/06/21 05:35 SFC2.7 05:12 NI’!W25 ¡1l,V
Tabla 5.1. CMEs halo observadas por LASCO entre enero de 1997 yjunio de 1998 y su relación con la




Estudio de las CMEs halo y sus consecuencias en el medio intemíanetario
Veamos ahora cómo se distribuyen las regiones activas que dan lugar a una
CME halo en el disco solar. En la figura 5.1 se destaca un gran número de sucesos
cercanos al meridiano central, lo que se debe
ío - al hecho de haber seleccionado de antemano
o
sólo aquellas CMEs de tipo halo o halo-
u,
parcial. En concreto, un 50% de los sucesos
se encuentran a menos de 20” de dicha línea.
Vemos también que la actividad se
-90 -45 0 45 90 desarrolla fundamentalmente en regiones de
Este/Oeste
medias latitudes (cerca de 20”) y se destaca
un alto número de sucesos, 75%,15
o procedentes del hemisferio Sur. Este hecho
‘~l0 puede asociarse fácilmente con la fase del
Ge,
ciclo solar en la que nos encontramos
4>
[Venza, 2000]. Además, no queremos pasar
-90 -45 0 45 90 por alto la mayor proporción de sucesos
Sur/Norte procedentes del hemisferio oeste, ya que casi
un 25% proceden de regiones con longitud
mayor de 50W.
Figura 5.1. Distribución de las regiones activas
asociadas con CMEs halo entre Enero de 1997 y
Junio de 1998 respecto a su longitud (arriba) y
latitud (abajo) heliográficas
5.3 Análisis de datos de viento solar.
Unos días después de la emisión de una CME, si ésta se dirige hacia Tierra,
deberíamos observar su encuentro con el satélite WJND. Este encuentro se presenta en
los datos de campo magnético y plasma del viento solar medidos por un satélite con•
unos rasgos muy peculiares (capitulo 1):
- Baja velocidad térmica de iones
- Mayor intensidad de campo magnético que el ambiente y




Utilizando estos criterios, analizamos los datos de velocidad térmica y campo
magnético procedentes de los instrumentos SWE y MFI a bordo de WIND (capítulo 2)
buscando intervalos temporales en los que coincidan estas tres características.
No obstante, no se trata ni mucho menos de una búsqueda sistemática eñ el
periodo comprendido entre enero de 1997 y junio de 1998, sino que ésta se efectúa
únicamente entre dos y cinco días tras la emisión de una CME halo cuya región activa
asociada se localiza en el hemisferio visible. Este intervalo temporal de búsqueda se ha
escogido en función de la velocidad típica de las nubes magnéticas en el viento solar
(entre 300 y 700 km/s). No obstante, como criterio adicional, una vez encontrada una
nube, comprobamos que la velocidad de la CME medida en el plano del cielo y la de la
nube magnética en el viento solar (y la del choque que la precede cuando lo haya) son
consistentes con la duración de su tiempo de viaje.
Una vez que hemos observado en los datos experimentales las tres características
que determinan el encuentro del satélite con una nube, hemos de establecer sus límites,
esto es, el instante en el que la nube entra en contacto con el satélite y cuando éste sale
de la misma. J
Nuestra experiencia en el análisis de nubes magnéticas pone en evidencia que la
determinación de tales límites no resulta siempre evidente. Generalmente las tres J
características comienzan o finalizan con importantes discontinuidades, pero a veces
estas no se producen simultáneamente. En este caso, cuando el intervalo de menor
velocidad térmica y el de variación suave de campo magnético no coinciden,
adoptamos como criterio para establecer los límites el correspondiente a la menor
velocidad térmica, aunque, desde luego, dentro de esos límites el campo magnético
exigimos que siga una tendencia compatible con la observación de una cuerda de flujo J
magnético.
En la tabla 5.2 presentamos una relación de las nubes magnéticas asociadas con J
CMEs halo en la que se incluye la hora de salida de la CME del Sol (según el
coronógrafo C2 de LASCO), la posición en coordenadas heliográficas de la actividad J
asociada en el disco solar y el intervalo de la nube magnética asociada, además de la
velocidad media del viento solar en dicho intervalo. Hemos considerando como ~¡nsolo J
suceso en la superficie solar las emisiones sucesivas que se producen en un intervalo
menor de un día y proceden de la misma región activa. J
Gran parte de las nubes magnéticas que se recogen en la tabla 5.2 Irm sido ya
identificadas por el equipo de investigación del instrumento MR de WIND y antíazadas J
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en el capítulo anterior utilizando nuestro modelo, sin embargo no hemos encontrado
ninguna referencia a la identificación de log restantes 12 sucesos. Creemos que este
hecho puede atribuirse bien a su corta duración o a que los datos presentan un mido
importante, de forma que, aunque se aprecia una tendencia del vector campo magnético
consistente con una cuerda de flujo, resulta muy complicado obtener un ajuste razonable














06/01/97 15:10 211 523W03 *10/0105 11/0102 438
07/02/97 00:30 804 549W02 *10/02 03 10/02 18 445
07/04/97 14:27 830 528E19 11/0408 11/0415 462
12/05/97 06:30 306 N12W08 *15/0509 16/0501 456
21/05/97 21:00 303 N05W12 24/05 16 25/05 14 305
30/08/97 01:30 427 N30E17 03/09 14 03/0920 403
17/09/97 20:28 487 526W70 *21/0922 22/0923 432
06/10/97 15:28 523 S54E46 *10/10 23 12/1000 386
03/11/97 11:11 369 520W15 *07/1105 08/11 12 435
11/11/97 17:37 412 N22W77 15/1104 16/11 13 357
02/01/98 23:28 446 529W16 *07/01 03 08/01 10 380
03/01/98 09:42 978 N47W03 *08/01 ¡4 08/01 22 356
12/01/98 04:00 168 526E12 17/01 06 17/0110 341
28/02/98 12:48 155 524W02 *04/03 14 06/0306 352
17/03/98 12:34 822 S05W27 21/0311 21/0315 411
13/04/9804:26 495 524E17 16/0420 17/0402 358
27/04/9808:56 1631 516E50 01/05 19 01/05 22 506
29/04/98 16:58 1016 S18E20 *02/05 12 03/05 17 540
12/05/98 08:55 ¡073 524W02 16/0501 16/0507 461
27/05/98 13:45 957 521W83 29/05 19 30/0503 688
11/06/98 10:28 1312 S22W61 14/06 04 14/06 22 338
16/06/98 18:27 18:27 517W90 19/0618 19/06 23 451
21/06/98 05:35 307 N17W25 *24/06 14 25/06 16 470
Tabla 5.2. CMEs halo relacionadas con nubes magnéticas. En las columnas 1 y 2 se presentan ¡:3 Fecha
de aparición de la CME en C2 y la velocidad que se observa en el coronógrafo. En la o ~I¡¡,tma 3
aparecen las coordenadas heliográficas de la región activa asociada y en las columnas 4 y 5 c¡ atervalo
de la nube magnética relacionada con la CME halo. En la columna 6 se presenta la velocidad rtuc~i¡.¡ del
viento solar en dicho intervalo. Las nubes identificadas por el equipo de investigac¡án dcl -tiéhte
WIND aparecen señaladas con un asterisco (*) en la columna 4.
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Si imaginamos el Sol como una esfera en la que se produce una emisión, dicha
emisión alcanzará al observador sólo si la línea de Sol-observador está lo
suficientemente cerca de la dirección radial. La aproximación mínima entre estas dos
líneas vendrá determinada por el tamaño de la masa emitida. Entonces, parece lógico
pensar que la distancia al meridiano central del Sol de la región activa que origina una
CMB será un factor fundamental a la hora de determinar si dicha emisión llega a Tierra.
Con esta idea en mente hemos representado el número de CMBs halo que se
observan en el medio interplanetario
como una nube magnética respecto a o
la longitud de la región activa ~Gti
asociada y el número de aquellas ~
Q
0cuya emisión pasa desapercibida enlos datos de campo m gnético y de Zplasma me idos por el satélite WIND -90 -45 0 45 90
(fig. 5.2). Este/Oeste
Vemos que todas las CMEs
halo que se originan entre 10~ E y
200 W alcanzan el satélite WJND,
mientras que sólo se observa un
50% de las que proceden de las zonas más alejadas del meridiano central.
Si comparamos la figura 5.1 con la 5.2, vemos que en esta última se han
representado menos sucesos. Este hecho se debe al agrupamiento de las CMEs halo
procedentes de la misma región activa y cercanas en el tiempo que ya se mencionó
anteriormente. Además, no se han considerado las CMEs observadas entre el 1 y el 3 de
Mayo de 1998 debido a que se producen en el Sol varios sucesos muy cercanos
temporalmente, lo que origina un importante número de choques en el viento solar que
impiden identificar claramente las nubes magnéticas.
Describimos a continuación el análisis realizado sobre tres de los sucesos de
nubes magnéticas que no se presentaron en el capitulo anterior, en los que se ha ajustado
nuestro modelo a las observaciones del campo magnético en el viento solar. Las liguras
en las que se muestra el resto de nubes magnéticas identificadas se encuentran al final
de la sección.
Figura 5.2. Distribución de las CMEs halo respecto a la
longitud solar cuando días después se observa una nube











1Estudio de las CMEs halo y sus consecuencias en el medio interplanetario
A las 5:54 del día 11 de Abril de 1997, un choque interplanetario alcanza el
satélite WJND. Aproximadamente dos horas después del choque un campo magnético
intenso (mayor de 20 nT) con una variación suave y una importante depresión en la
velocidad térmica (entre las 8:14 y las 15:07 horas) son rasgos evidentes de que el
satélite se encuentra en el interior de una nube magnética (figura 5.3 (a)). Ajustando el
modelo a los datos del campo magnético se obtiene que la dirección del eje es 0=10”,
~0” y que el satélite pasa a una distancia mínima del eje yo/R=0.97, es decir, casi por
el borde de la nube. Este hecho, unido a la orientación del eje de la nube según la
dirección Sol-Tierra hacen que la componente z-GSE del campo magnético no cambie
su polaridad y el ángulo de rotación sea pequeño, lo que hace difícil su identificación.
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Figura 5.3. (a) En la figura se muestra la
intensidad de campo magnético (8), sus
componentes cartesianas OSE (B~,fi. .83 y la
velocidad térmica (V¡h) durante los días 10 y
11 de Abril de 199’!. Las líneas indican el
12 intervalo de la nube.
(1» En la figura aparecen los resultados del
ajuste del modelo (trazo continuo) sobre los









































-20 3.6 día 3.8 j
2 60 Figura 5.4. (a) En la figura se muestra ¡a
intensidad de campo magnético (fi). sus J‘~ 30 componentes cartesianas OSE (fi»B~ ,B~) y lavelocidad térmica (Vth) durante los días 2 y 3
o de Septiembre de 1997. Las líneas indican el
3 4 intervalo de la nube.
(b) En la figura aparecen los resultados del
día de Septiembre de 1997 ajuste del modelo (trazo continuo) sobre ¡os
datos experimentales (puntos) en el intervalo J
de la nube.
Entre las 13:34 y las 20:13 horas del día 3 de Septiembre de 1997, una rotación
suave del campo magnético de Norte a Sur junto con una depresión en la velocidad
térmica nos indican que el satélite WIND se encuentra en el interior de una nube J
magnética (fig. 5.4 (a)). La intensidad de campo que se observa es del orden de 12 nI y
se mantiene tras el ascenso que se produce en el choque que precede a la nube. J
Ajustando el modelo a los datos experimentales obtenemos los resultados que se
representan con línea continua en la figura 5.4 (b). El ajuste se ha realizado sobre los J
datos promediados cada media hora debido a la corta duración de la nube, obteniendo
una orientación del eje de la nube 0=11”, 4>=90”, en coordenadas solares eclípticas, es J
decir, casi paralelo a la eclíptica y siguiendo la dirección Sol-Tierra. En el momento de
máxima aproximación el satélite WIND se encuentra a una distancia del eje de la nube J







Estudio de las CMEs halo y sus consecuencias en el medio interulanetario
El suceso del 14 de Junio de 1998 (figura 5.5) presenta las características típicas
de una cuerda de flujo en el plano de la eclíptica. La componente z-GSE del vector
campo magnético rota casi de forma simétrica de Norte a Sur, mientras que la
componente y-GSE se dirige hacia el Oeste. Ajustando el modelo a los datos
experimentales obtenemos una dirección del eje de la nube de 0=37”, 4=221”. Como se
observa en la figura 5.5, aunque la intensidad de campo disminuye en el centro de la
nub¿ magnética, el modelo reproduce su tendencia perfectamente. Se obtiene un radio
de 0.07 UA y una distancia mínima entre la trayectoria del satélite y el eje de la nube
yo/R=O.55. El alejamiento entre el eje y el satélite, unido a la gran inclinación de la nube


















Figura S.S. (a) En la figura se muestra la
intensidad de campo magnético (fi), sus
componentes cartesianas OSE (Br,By ~ y la
velocidad térmica (V,h) durante los días 13 y
15 de Junio de 1998. Las líneas indican el
intervalode la nube.
(b) En la figura aparecenlos.resLQaO.os de1
ajuste del modelo (trazo continuo) sobre los






día de Junio de 1998
Presentamos a continuación las gráficas correspondientes a las restantes 8 nubes
identificadas en la tabla 5.2. En cada figura se representa, de arriba hacia abajo, la
intensidad de campo magnético, las tres componentes en el sistema GSE de dicho
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Conclusiones y cuestiones abiertas
6.1 Conclusiones
En este trabajo se ha llevado a cabo un estudio de las emisiones de masa coronal
en el medio interplanetario. El análisis se ha centrado fundamentalmente en la topología
que presenta el campo magnético en las nubes magnéticas, denominación que adquiere
generalmente este fenómeno en el viento solar. Exponemos a continuación las
conclusiones más importantes de este estudio.
• Se ha presentado un modelo para la topología de las nubes magnéticas
(capítulo 3). Para ello hemos seguido los siguientes pasos:
— En la sección 3.2 hemos introducido el sistema de referencia propio de la
nube magnética, asumiendo una geometría toroidal para ésta. En dicho
sistema la componente radial del campo magnético se anula debido a que
se ha considerado que la nube magnética presenta una topología de
cuerda de flujo.
— Se han desarrollado las ecuaciones de Maxwell en el sistema de
referencia propio de la nube imponiendo como condiciones, además de la
topología de cuerda de flujo, una sección circular para la nube magnética
y una densidad de corriente sin componente radial y con componentes
toroidal j,. y poloidal 4., ambas constantes.
— De este modo, hemos obtenido las ecuaciones para el vector campo
magnético en el interior de una nube. Dichas expresiones teóricas sólo
son válidas cuando la nube presenta localmente una estructura cilíndrica.
No obstante, como se expone en el capítulo 4, tal aproximación resulta
válida para las nubes magnéticas observadas a 1 UA del Sol.
— En la sección 3.4 se han obtenido las ecuaciones del modelo referidas al
sistema GSE, en el que se expresan los datos experimentales. Así, el
campo magnético en un punto de la nube depende de cinco partsictros:
las dos componentes de la densidad de corriente en el si~¡cTna de
89
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referencia de la nube(j,,j~), la latitud (~) y la longitud (6) del eje de
la nube, y la distancia de máximo acercamiento entre el satélite y dicho
eje, yo. 4
• En el capítulo cuarto hemos ajustado las expresiones teóricas del modelo a
los datos experimentales proporcionados por los satélites WJND e ISEE3
para un total de 52 sucesos. Para 20 de ellos disponemos del análisis
realizado con el modelo de Burlaga [1988], lo que nos permite establecer 4
comparaciones entre ambos modelos. Los principales resultados de dicho
análisis son los siguientes:
— El modelo reproduce los resultados experimentales adecuadamente.
— En nuestro procedimiento las expresiones teóricas del modelo se ajustan
directamente a las componentes del vector campo magnético en el
sistema GSE, sin embargo, en el procedimiento de Lepping et aL [1990] 4se realiza primero un ajuste de los cosenos directores del vector campo
magnético y posteriormente otro de la intensidad de campo.
— Cuando el intervalo seleccionado para nuestro análisis de una nube
magnética coincide con el de otros autores, los resultados para la 4dirección del eje de la nube también coinciden, aunque el ajuste obtenido
para la intensidad del campo magnético mejora notablemente con nuestro
modelo.
— Se destaca la capacidad de nuestro modelo para analizar sucesos en los 4
que la distancia de máximo acercamiento entre el satélite y la nube, Yo, es
elevada Los valores obtenidos para esta distancia varían entre 0.1 y 0.7
(en unidades del radio de la nube, R) para la muestra de 52 sucesos,
alcanzando en el capítulo 5 el valor de yo=O.97R para la nube magnética 4
observada eh 1 de Abril de 1997. Por el contrario, no conocemos ningún
suceso analizado con el modelo de Burlaga a aL [1988] en el que la
mínima distancia entre la trayectoria y el satélite sea mayor de 0.441?.
— En el ajuste del modelo a los datos experimentales obtenemos, además de 4
la orientación del eje de la nube y la distancia mínima entre cl ‘.tlélite y
dicho eje, una estimación de la densidad de corriente. Fs:c ultimo 4
90 4
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parámetro no se puede obtener ni experimentalmente ni a partir de
análisis anteriores. En todos los casos analizados hemos obtenido valores
del orden de 1W ¡2 Cm2<
— Los valores obtenidos de la densidad de corriente junto con la magnitud
del campo magnético medida, nos permiten realizar una estimación de la
fuerza de Lorentz. Comprobamos que el valor determipado es pequeño,
lo que explica la validez como primera aproximación de los modelos
force-free. Además, la dirección de dicha fuerza sigue la dirección radial,
por lo que debe ser uno de los factores a considerar en la expansión de
las nubes magnéticas.
• En el capítulo quinto se ha analizado la relación entre la emisión de una
CMBs halo y el encuentro del satélite WIND con una nube magnética en el
medio interplanetario unos días más tarde. Los resultados de dicho estudio se
detallan a continuación:
— Se han identificado nuevos sucesos de nubes magnéticas.
— Se demuestra que si la CMB procede de una región activa en la superficie
del Sol situada a menos de 20” del meridiano central, el satélite observará
la nube magnética, por lo que podemos concluir que las nubes
magnéticas constituyen el mismo fenómeno que las CMEs en la
superficie solar, pero observado en el medio interplanetario.
6.2 Cuestiones abiertas
El modelo presentado en esta memoria ha demostrado su capacidad para
reproducir los datos experimentales cuando un satélite ~&encuentra con una nube
magnética. No obstante, es evidente que son todavía muchas las. cuestiones que quedan
pendientes en el estudio de las emisiones de masa coronal.
Podemos distinguir claramente dos líneas de investigación futuras que pueden
desempeñar un papel importante en la comprensión de dicho fenómeno. :Iurwíue no
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Jdebemos olvidar que la coordinación entre los progresos en cada una de ellas es
imprescindible. J
• El estudio propiamente dicho de las CMEs y la topología que presentan
cerca del Sol.
— Una de las cuestiones primordiales es determinar si las nubes magnéticas
permanecen conectadas al Sol, lo que lleva consigo la necesidad de un
avance en las técnicas observacionales. J
— En el aspecto teórico, sería deseable pasar de una aproximación local de
la topología de las nubes magnéticas a un escenario global que nos J
permita estudiar el comportamiento de estos fenómenos en zonas más
próximas al Sol. Esto implicaría levantar la restricción que hemos
utilizado en este trabajo de una geometría localmente cilíndrica.
— Una posibilidad adicional supone incluir una componente radial no nula.
tanto para el campo magnético, como para la densidad de corriente. La
existencia de dicha componente cuando la CMB se encuentra aún en las J
proximidades del Sol es necesaria para explicar una sección menor en los
“pies” anclados a la superficie solar que en la parte más alejada del Sol.
• El estudio de las nubes magnéticas en el medio interplanetario.
— Nuestro modelo ha demostrado su capacidad para obtener diferentes
perfiles para la intensidad del campo magnético. No obstante, todos ellos
presentan simetría respecto al eje de la nube. Pensamos que la extensión
de las ecuaciones del modelo para una sección elíptica puede explicar el
comportamiento que se observa en algunos casos.
— Hasta este momento se ha considerado únicamente la estructura J
magnética de la nube, eludiendo un análisis del plasma que la constituye,
salvo el comportamiento de la velocidad térmica que emplearns:.ei: S’t
identificación). Este aspecto es fundamental en el estudio de las nubes
magnéticas y debemos incorporarlo en un futuro en un esquema más
general del modelo.
— La estructura de las nubes magnéticas se observa más allá de 2 UA, por
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satélites para los mismos sucesos puede aportar una valiosa información
sobre su evolución.
— Otra de las cuestiones pendientes de las nubes magnéticas en relación
con la anterior es su estabilidad. El modelo que hemos presentado en esta
memoria nos • da la posibilidad de calcular la energía magnética
almacenada en el interior de la nube. Pensamos que esto nos permitirá
determinar las condiciones en las que una CMB puede convertirse en una
estructura estable y mantener su topología a grandes distancias del Sol.
— Por otra parte, queremos estudiar la dinámica de las nubes magnéticas y
su expansión, para lo que debemos tener en consideración el balance
entre ambos términos de la presión en el interior de la nube: la presión
magnética y la presión térmica.
El objetivo final de estos estudios es el de avanzar en la comprensión del
fenómeno de las emisiones de masa coronal de forma global, desde su origen en el Sol
hasta varias unidades astronómicas en el medio interplanetario. Para ello sería deseable










Cuerdas de flujo y equilibrio force-free
APÉNDICE 1. Cuerdas de flujo y equilibrioforce-free.
En el capítulo 1 hemos descrito la actividad solar con idea de centrar el análisis
que se desarrolla en los siguientes capítulos. En este apéndice presentamos con más
rigor los conceptos y desarrollos matemáticos [Parker,1979 y Priest, 1982].
Cuerdas de flujo y helicidad magnética.
Si partimos de la definición de una línea de campo magnético como la línea
paralela al vector campo magnético B y que por lo tanto es una solución del sistema de
ecuaciones
dx _ dy _ dz (A1.1)
B~ B~ B~
Se define entonces un tubo deflujo magnético como el conjunto de líneas de campo que
atraviesan una curva cerrada. Así, una cuerda deflujo es un tubo de flujo retorcido.
Empleando coordenadas cilíndricas polares (r, 6, z) para un tubo de flujo recto y
cilíndricamente simétrico de longitud L, las componentes del campo magnético están
dadas por
(Br,Bo,Bz)=(O,Be(r),Bz(r)) (Al.2)
Teniendo en cuenta que j = V >< R/ ¡~0~ podemos obtener las componentes de la




Así, las líneas de campo magnético descansan en superficies cilíndricas que presentan
una torsión en torno al eje del tubo. El ángulo $ que indica la torsión de una línea de
campo desde un extremo al otro del tubo viene dado por la expresión
~ LB6 (AlA)
rB,
Esta expresión para <1> puede obtenerse considerando en la superficie cilíndrica cíe radio
r líneas paralelas que recorren una distancia horizontal ctr según avanzan en veitical
95
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una distancia L, lo que nos permite disponer de dos expresiones iguales para la
pendiente de dichas líneas. Dicha pendiente corresponde a la tangente del ángulo de 4
inclinación de las lineas de campo magnético o pitch angle (O)
‘It _ R
_ (Al.5) 4
En general el retorcimiento cb varía con r y por lo tanto las líneas de campo en 4
diferentes superficies de flujo presentan diferentes inclinaciones.
Los tubos de flujo presentan varios efectos físicos característicos. Almacenan
energía magnética (J(B2/2~u)dV) y pueden actuar como un canal para un flujo de 4
panículas rápidas, calor y plasma. A menudo se los considera estructuras aisladas en un
medio pasivo, lo que a veces puede llevar a resultados incorrectos, debido a que pueden 4
interaccionar con su entorno bien mediante fuerzas de presión y también mediante
reconexiones en las que puede existir intercambio de masa, momento, energía y una 4
magnitud topológica conocida como helicidad magnética que, en términos del potencial
vector (A), viene dada por la expresión 4
H =JA.BdV (Al.6)
y
donde B = V xA. La helicidad magnética es una medida de la torsión (o retorcimiento)
de las lineas de campo magnético.
La ecuación de movimiento y el equilibrioforce-free.
La ecuación MHD de movimiento de un plasma sometido a la acción de un 1




En términos de la velocidad Ó’o), densidad (Po). presión (Po) intensidad de campo
(B0) y escala de longitud (L) típicas del plasma, los órdenes de magnitud de los términos 4
de la ecuación (A1.7) son ~01’0 v0 B~ p0g, respectivamente. Por lo tanto, en
L ‘L ‘¿¡0L ~‘ 4
una situación en la que los otros términos no dominen a las fuerzas magnéticas, el




Cuerdas de fluio y equilibrio force-free
2 _ B~ _ 2
A (A1.8)
MoP
En otras palabras, tendremos un equilibrio de fuerzas magnetohidrostáticas si las
partículas tienen una velocidad mucho menor que la velocidad de Alfven (VA). Si a esta
condición añadimos que
Lcx B~ 2H (Al.9)
g0p0g ¡3
donde H = p0 /(p0g) es la altura de la escala de presión y fi = 2p0p0/B~ es la beta
del plasma (la relación entre la presión del plasma y la presión magnética), entonces el
término gravitato~o es mucho menor que el ténnino magnético y nos encontramos en
un equilibrio magnetostático
O = —Vp + jx B (A1.10)
Finalmente, el término del gradiente de presión es despreciable si 2¡3cc1 y la ecuación
(A1.10) se reduce a
O=jxB (A1.l1)














1Procedimientos para determinar la orientación de una nube ma2nética
APÉNDICE 2. Procedimientos para determinar la
orientación de una nube magnética en el medio
interplanetario.
Además de determinar la topología de las líneas de campo de una nube
magnética únicamente a partir de las observaciones de su encuentro con un satélite, el
problema de las nubes magnéticas presenta una dificultad adicional: conocer la
orientación de la propia nube en el medio interplanetario. Debido a que el vector campo
magnético rota en planos casi paralelos según se observa el paso de la nube, se utilizó
en un principié el análisis de mínima variación [Sonnerup y Cargilí, 1967] para
determinar la dirección del eje de la nube. Posteriormente se comprobó que dicho
análisis dependía de forma importante de la distancia mínima entre la trayectoria del
satélite y dicho eje, especialmente cuando esta distancia era grande. Esto llevó a
Lepping et al. [1990] a desarrollar un algoritmo que emplea en una primera parte el
análisis de mínima variación y posteriormente, considerando el modelo propuesto por
Burlaga [1998] para la topología de las líneas de campo de una nube magnética,
incorpora la trayectoria relativa del satélite en su interior.
De hecho, el análisis de mínima variación de forma independiente y el
procedimiento de Lepping a al. [1990] son los dos únicos métodos existentes en la
bibliografía para determinar la orientación de la nube magnética en el medio
interplanetario. Los describiremos a continuación con más detalle.
El análisis de mínima variación aplicado a una nube magnética
Durante el encuentro de una nube magnética con un satélite, el vector campo
magnético B se mide en N tiempos sucesivos. El valor medio de B en componentes
cartesianas es





El análisis consiste en determinar un vector normal n para la dirección de
mínima variación de B. Para ello es necesario calcular la desviación cuadrática media de 4
los productos individuales R’ . n de KB’. ti>:
_ 4
a = ~(B’.n—~R’j.n) (A2.2)
Optimizar la ecuación (A2.2) es equivalente a encontrar el autovalor más J
pequeño de la matriz covariante Ma,~
= (<B~Bp>~<BajBflj1 cona,fle {x,y,z} (A2.3)
Los tres autovalores y autovectores calculados de Ma,p corresponden a las 4
direcciones de mínima, intermedia máxima variación de B, es decir, las direcciones de
un nuevo sistema de ejes principales (el sistema de mínima variación) en el cual el eje 4
de la nube sigue la dirección de variación intermedia. La nomenclatura utilizada en la
literatura para los autovectores e1 y autovalores A~ es: 4
• e1,~1: autovector y autovalor para la dirección de máxima variación
• e2,X2: autovector y autovalor para la dirección de intermedia variación 4
• e3,23: autovector y autovalor para la dirección de mínima variación
Las direcciones de variación están correctamente determinadas si se satisface el
criterio de error dado por Lepping y Behannon [1980] y Siscoe y Suey [1972]:
>2 y ángulo entre (RI,BN )=30” (A2.4)
El error aproximado en la dirección es de unos 10” [Burlagay Behannon, 1982].
Las direcciones de variación calculadas en coordenadas OSE son
= atan—






1Procedimientos para determinar la orientación de una nube ma2nética
Procedimiento de Lepping et aL [1990]
Lepping et al. [1990] asumen que el equilibrio force-free (apéndice 1) es una
buena aproximación para las nubes magnéticas y consideran, siguiendo a Burlaga
[1988], la solución de Lunquist [1950] para el campo magnético en el interior de una
nube magnética. Las expresiones que se obtienen son
Beje = B0J0 (ar), para la componente axial (A2.6)
B~~= B0HJ (ar) para la componente azimutal y (A2.7)
Br = O para la componente radial (A2.8)
donde J0 y J¡ son las funciones de Bessel de orden cero y uno, r es la distancia desde el
eje 11= +1 determina el sentido de giro del campo magnético (helicidad), Bo (la
“amplitud”) es una estimación de la máxima intensidad de campo magnético que se da
en el eje de la nube (r=0) y a es una constante que está relacionada con el radio de la
nube (c~2.4/ R).
Las tres expresiones dependen únicamente deja variable independiente r, por lo
que las características de la nube, relativas a la trayectoria del satélite, quedan en
función de siete parámetros: la latitud (6) y longitud (~) del eje de la nube, la distancia
de máxima aproximación entre el satélite (ya) y el eje de la nube, la intensidad del
campo magnético en el eje (B0), W~, la helicidad H=+1 y el instante de máximo
acercamiento entre el eje de la nube y el satélite (t0).
El procedimiento para obtener los parámetros comienza aplicando el análisis de
mínima variación al vector campo magnético normalizado en el intervalo de la nube.
Esta normalización consiste en dividir cada una de las componentes del vector por su
módulo, de forma que el análisis no se realiza sobre el vector medido, sino sobre su
dirección. Se obtiene de esta forma una estimación de lá latitud y la longitud del eje de
la nube •que se utilizarán en el siguiente paso. El ajuste del modelo a los datos




donde los subíndices y se refieren al sistema de coordenadas de mínima variación y los
superíndices exp y mod al campo magnético del modelo y experimental (siempre
normalizados).
El ajuste de mínimos cuadrados permite estimar los siguientes parámetros: t0, Yo,
una corrección de la orientación del eje AOi y ~í, Ro (=2.4/a) y H. Estos parámetros se
utilizan para refinar el sistema de mínima variación (con los ajustes 46¡ y 44>í) y se
repite la minimización del ~2 obteniendo unos nuevos valores para t0, y”, Ro (=2.4/a) y
H. Los valores 482 y 4~ obtenidos no se utilizan para mejorar el ajuste, sino que se
combinan en un ángulo (~ que se utiliza como criterio parajuzgar la calidad del ajuste,
junto con el valor del ~2 final.
Para finalizar se realiza otro ajuste de mínimos cuadrados con los datos
experimentales de la intensidad de campo magnético que pennite determinar el valor del






APENDICE 3. Sistemas de coordenadas.
Los instrumentos detallados en este capítulo nos proporcionan medidas
vectoriales, tales como el campo magnético o la velocidad del viento solar. Inicialmente
las medidas están referidas a un sistema de coordenadas propio del satélite.
Considerando los datos de la órbita y la orientación del mismo estos valores
experimentales se transforman a dos sistemas de referencia centrados en
Tierra[Russell, C. T., 1971]:
(1) Sistema USE (Geocentric Solar Ecliptic coordinate system) y
(2) Sistema GSM (Geocentric Solar Magnetosferic coordinate system)
El primero de ellos tiene la eclíptica como el plano de referencia fundamental.
Las órbitas de la mayor parte de los planetas se sitúan prácticamente en este plano
(excepto la de Plutón que está inclinada 7”). Se trata de un sistema centrado en Tierra
cuyas direcciones cartesianas se definen como sigue: el eje X sigue la línea Tierra-Sol,
apuntando hacia el Sol; el eje Y se sitúa en el plano de la eclíptica a 90” de la dirección
X en sentido antihorario, y el eje Z apuflta hacia el poío Norte de la eclíptica
completando el sistema.
A veces resulta útil expresarlo en coordenadas angulares, también conócidas
como coordenadas SE (solar ecliptic). Las tres componentes son en este caso el módulo
del vector que e~tamos midiendo, la longitud (o ángulo medido en el plano de la
eclíptica desde el eje X hacia el eje Y) y la latitud (medida hacia el Norte (+) o hacia el
Sur (-) de la eclíptica).
Este sistema se utiliza principalmente para las observaciones de campo
magnético interplanetario y datos de velocidades de viento solar.
El segundo sistema de coordenadas al que hacemos referencia más arriba, el
sistema GSM, al igual que el USE, tiene el eje X dirigido de la Tierra al Sol. El eje Y se
define perpendicular al dipolo magnético de la Tierra, de forma que el plano X-Z
contiene al eje del dipolo. El eje Z positivo se elige en el mismo sentido que el polo
Norte magnético. La diferencia entre el sistema USM y el OSE consiste por lo tanto




Este sistema de coordenadas es útil para medir los campos magnéticos y las
velocidades del viento solar en las distintas regiones de la Magnetosfera y para J
















Nubes magnéticas analizadas con nuestro modelo
APÉNDICE 4. Nubes magnéticas analizadas con
nuestro modelo.
Como ya se mencionó en la sección 4.2, en este apéndice se recogen las nubes
analizadas utilizando nuestro modelo que no han sido presentadas con anterioridad.
Recordemos que los parámetros resultantes del ajuste de estas nubes aparecen en las
tablas 4.1 y 4.2.
Para cada suceso se presentan dos gráficas. En la situada a la izquierda podemos
observar la intensidad del campo magnético, B, y las componentes cartesianas de dicho
vector en el sistema de referencia OSE, BX,BY,BZ, durante los días que se menciona en
los pies de figura, junto con la velocidad térmica, 14h~ la densidad de iones, N, y la
velocidad del viento solar, Vsw. El conjunto de todos estos parámetros físicos nos
permite establecer los límites de las nubes magnéticas observadas, que se muestran en la
figura con lineas verticales.
Una vez establecido el intervalo temporal de la nube magnética, realizamos el
ajuste de nuestro modelo a los datos experimentales. Dicho ajuste se muestra para cada
suceso a la derecha de la figura correspondiente a los datos de campo y plasma descritos
anteriormente. Superpuesto a los datos experimentales (puntos), se observa el ajuste
para la intensidad de campo magnético y las tres componentes cartesianas OSE de dicho


















































11.0 11.5 12.0 12.5
día
Figura A4.1. Medidas de
campo magnético y plasma
entre los días 11 y 13 de




















Figura A4.2. Medidas de
campo magnético y plasma
entre los días 23 y 24 de Junio
de 1971 y ajuste del modelo
















































































































Figura A4.3. Medidas de
campo magnético y plasma
entre los días 30 de Octubre y 3


















Figura A4.4. Medidas de
campo magnético y plasma
entre los días 16 y 19 de
Noviembre de 1975 y ajuste del
modelo19
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Figura A4.5. Medidas de
campo magnético y plasma
entre los días 3 y 6 de Enero de



















Figura A4.6. Medidas de
campo magnetico s plasma
entre los días 4 y 7 dc Junio de
1978 y ajuste del modelo
7
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Figura A4.7. Medidas de
campo magnético y plasma
entre los días 26 y 29 de Agosto





















campo magnético y plasma
entre los días 29
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Figura A4.9. Medidas de
campo magnético y plasma
entre los días 17 y 31 de




















Figura A4.1O. \led idas de
campo magnético y plasma
entre los días 15 y 8 de
Febrero de 1980 y alusle del
modelo.
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20.0 20.5 21.0 21.5
día
Figura A4.11. Medidas de
campo magnético y plasma
entre los días 19 y 22 de Marzo
de 1980 y ajuste del modelo.
22










































7.0 7.5 - 8.0
día
Figura A4.12. Medidas
campo magnético Y plasma
entre los días 6 y 9 de Febrero
de 1981 y ajuste del nedel¡¡.
















































Figura A4.13. Medidas de
campo magnético y plasma
entre los días 4 y 7 de Marzo de
1981 y ajuste del modelo.
7









































26.0 - - :2ú5
día
Figura A4.14. Medidas de
campo magnético y plasma
entre los días 25 y 27 de
Septiembre de 1982 y ajuste del
modelo.
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Figura A4.15. Medidas de
campo magnético entre los días
23 y 25 de Noviembre de 1982
y ajuste del modelo. Se observa
un hueco en los datos de
plasma.













































Figura A4.16. Medidas de
campo magnético y plasma
entre los días 7 y 9 de Febrero
de 1995 y ajuste del modelo.




















campo magnético y plasma
entre los días 3 y 6 de Marzo de
1995 y ajuste del modelo.
























entre los días 5 y 7 de Abril de
1995 y ajuste del modelo.
2
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13 14


















campo magnético y plasma
entre los días 12 y 15 de Mayo
















Figura A4.20. Medidas de
campo magnético y plasma
entre los días 22 y 23 de Agosto
de 1995 y ajuste del modelo
24
de






















































































































Figura A4.21. Medidas de
campo magnético y plasma
entre los días 15 y 18 de























Figura A4.22. Medidas de
campo magnético y plasma
entre los días 26 y 30 de Nayo
de 1995 y ajuste del modelo
27 28 29 30
































Figura A4.23. Medidas de
campo magnético y plasma
entre los días 1 y 3 de Julio de
1996 y ajuste del modelo
2





















Figura A4.24. Medidas de
campo magnético y plasma
entre los días 6 y 9 de Agosto
de 1996 y ajuste del modelo
9















































































E Figura A4.25. Medidas de
e- 25
z campo magnético y plasma
o
-~ 600 entre los días 8 y 12 de Febrero J24 de 1997 y ajuste del modelo~ 400
8 9 ¡0 ¡1 ¡2
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Figura A4.27. Medidas de
campo magnético y plasma
entre los días 14 y 17 de
























Figura A4.28. Medidas de
campo magnético y plasma
entre los días 8 y 10 de
Junio de 1997 y ajuste del
modelo
lo








































































































































Figura A4.29. Medidas de
campo magnético y plasma
entre los días 14 y 16 de



















Figura A4.30. Medidas de
campo magnético y plasma
entre los días 2y 4 de












































—u u u —
18 19
día
Figura A4.31. Medidas de
campo magnético y plasma
entre los días 18y21 de
Septiembre de 1997 y ajuste
modelo
18 19 20 21






































eñire los días 21 y 23
Septiembre de 1997 y
niodelo






















































Figura A4.33 Medidas de
campo magnéticoy plasma
entre los dfas 1 y 3 de
Octubre de 1997 y ajuste del
modelo
2 3
día de Octubre de 1997
lO II














Figura A4.34. Medidas de
campo magnético y plasma
entre los días 10 y 12 de













































































Figura A4.35. Medidas de
campo magnético y plasma
entre los días 7 y 9 de
Noviembre de 1997 y ajuste del
modelo

















Figura A4.36. Medidas de
campo magnético y plasma
entre los días 22 y 24 de
Noviembre de 1997 y ajuste del
modelo










































































campo magnético y plasma
entre los días 8 y 9 de Enero de




























campo magnético y plasma
entre los días 4 y 6 de Febrero
de 1998 y ajuste del modelo
6

















































































campo magnético y plasma
entre los días 4 y 6 de Marzo de
1998 y ajuste del modelo
6



















campo magnético y plasma
entre los días 2 y 4 de Mayo de
1998 y ajuste del modelo















































































Figura A4.41. Medidas de
campo magnético y plasma
entre los días 2 y 3 de Junio de
















Figura A4.42. Medidas de
campo magnético y plasmá
entre los días 24 y 26 de Junio
de 1998 y ajuste del modelo
24 25 26










































































Figura A4.43. Medidas de
campo magnético y plasma
entre los días 20 y 22 de Agosto
de 1998 y ajuste del modelo
21 22
















Figura A4.44. Medidas de
campo magnético y plasma
entre los días 25 y 27 de
Septiembre de 1998 y ajuste del
modelo
25 26
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Descripción de laactividad solar
APÉNDICE 5. Descripción de la actividad solar entre
enero de 11997 y junio de 1998.
Recogemos en este apéndice una descripción detallada de la actividad solar
relacionada con las CMEs halo observadas por LASCO entre enero de 1997 y junio de
1998. Algunos de estos sucesos (hasta Mayo de 1997) han sido considerados en
estudios anteriores. En estos casos citaremos la referencia bibliográfica como
complemento a nuestro análisis.
1.CME 6Enero 1997 15:10
A las 15:10 UT se observa una CME halo en C2. Aproximadamente entre las
13:00 y las 14:53 se registra la desaparición de un filamento en la región 523W03. Un
“gap’ en los datos del satélite Yohkoh de 13:38 a 14:43 UT impidió observar la
evolución del suceso. En los datos del satélite GOES aparece como una fulguración
débil de tipo Al, pero con la forma típica de un suceso de larga duración. La emisión ha
sido analizada de forma extensa en la bibliografía (ver por ejemplo Hudson et al. [1998]
y Webbetal. [1998]).
2. CME 7 Febrero1997
La CME halo observada a las 00:30 UT está relacionada con la desaparición de
un filamento cercano al poío Sur (549W02). Se observa un arco importante en rayos X
extendiéndose sobre un área muy ámplia del hemisferio Sur solar [Hudson et al., 1998].
3. CME 22Febrero 1997
A las 23:30 se observa la aparición de una CMB con una extensión angular de
200”. No se registra ningún suceso en la relación del NOAA, por lo •que concluimos que
esta CME procede de la cara oculta del Sol [Cane et aL, 1998].
4. CME 24 Marzo 1997
Se registra una CME con una extensión de 200” a las 7:37 en C2. Dehido a que
no aparece ningún suceso registrado por NOAA para ese día, concluimos u~ite dicha




El día 7 de Abril se observan en C2 dos CMEs halo con una extensión de 360”. J
La primera se observa a las 6:26 y no puede relacionarse con ningún suceso registrado.
La segunda tiene lugar a las 14:27 y está asociada con la desaparición de un filamento J
en la región AR8027 (528E19) entre las 13:44 y las 13:55. Forman parte del suceso una
fulguración observada en rayos X del tipo C6.8 con máximo a las 14:07 y una 3N J
observada en Ha entre las 13:54 y las 15:24, además de emisión radio tipo III, IV y V.
La emisión ha sido analizada por Berdichevsky et al. [1998], Hudson et aL [1998] y
Cane etal. [1998, 1999].
6. CME 16Abril1997
En la relación de sucesos del NOAA no se registra actividad entre las 04:03 y las
11:06, por lo que concluimos que la CME que se observa a las 7:35 en C2 con una
extensión de 145”, corresponde a un fenómeno del lado no visible del Sol [Cane a al., J
1998, 1999].
7. CME 27 Abril 1997
El día 27 de abril se observan en C2 tres CMEs halo a las 00:31, 10:26 y 14:59. j
En el informe del NOAA para ese día no se recoge ningún tipo de actividad solar, no
obstante Hudson et al. [1998] asocian el primero de tos sucesos con una pequeña
fulguración en 5 17W37 detectada por Yohkoh.
8. CME 12Mayo 1997
En la actividad registrada por el NOAA para el día 12 de Mayo se encuentran J
una fulguración C1.3 detectada por GOES9 entre las 4:42 y las 5:26 en la región NOAA
8038 (N12W08) con posterior emisión radio tipo II y tipo 1V. Hudson et al. [1998]
asocian dicha actividad con la CME observada por LASCO a las 06:30. Aunque a la
hora de producirse la CME la actividad solar parece haber finalizado, dado que no se J
observa ninguna otra CME a lo largo del día 12 de Mayo creemos que debe existir
conexión entre el suceso del coronógrafo y la fulguración de rayos X, ya que la emisión J
radio tipo II y IV nos indican casi con toda fiabilidad que se produjo una emisión de
masa. No obstante existe otra posibilidad para el origen de la CME en el disco solar. Se
trata de la desaparición de un filamento en S32E29 que se observa desde :¡rl¡es ¡le las
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9:24 hasta las 23:33. Sería deseable detectar algún suceso en rayos X o Ha para
confirmar su asociación con la CME de C2.
9. CMB 21 Mayo 1997
La CME observada en C2 a las 21:00 con una extensión angular de 160” está
relacionada con la región NOAA 8040 (N05W12). La actividad en dicha región se
extiende a lo largo de todo el día. Se observa una fulguración Ml.3 en rayos X con un
máximo a las 20:15 y una fulguración eruptiva en Ha (SF) desde antes de las 20:08
hasta después de las 21:12 Se detecta también actividad radio tipo IV. Ha sido
estudiada anteriormente por Hudson [1998].
10. CME 30Julio 1997
La desaparición de un filamento en N45E21 que se observa en el disco del solar
desde antes de las 16:35 hasta las 16:50 corresponde a una CME no-halo, observada por
LASCO a las 19:32. El suceso halo se observó a las 4:45 en C2 y no existe ningún
suceso registrado en los datos del NOAA para el día 30 de Julio salvo el presentado
anteriormente, por lo que concluimos que no se asocia con ningún tipo de actividad del
hemisferio visible.
11. CME 7 Agosto 1997
El día 7 de Agosto aparece en C2 a las 14:24 una CME con una posición central
de 13”. En el hemisferio visible sólo se observa actividad en la región NOÁA 8069 en la
que se producen fulguraciones tanto en Ha (N19W56) como en rayos X a lo largo de
todo el día. La posición de dicha región en el disco solar no es consistente con la
aparición de la CME en el cuadrante NE del Sol, prácticamente por el Norte (posición
angular central = 13”), por lo que concluimos que dicha CME procede del lado oculto
del Sol.
12. CME 30 Agosto 1997
El día 30 de Agosto se observa a la 1:30 una CME en C2 más brillante en el NE
y más débil en el NW. Está asociada por lo tanto con la actividad de la región NOAA
8076. En dicha región se produce una fulguración (SF) eruptiva en Ha en N3OE 17 y una
M1.4 en rayos X con un máximo a las 23:32 del día anterior.
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13. CME 9 Septiembre 1997
El día 9 de Septiembre existen en el disco visible dos regiones activas
importantes: ARSOES y AR8083, ambas situadas a unos 30” en el hemisferio Sur. La
aparición de la CME en C2 a las 20:06 se muestra como un bucle brillante que abarca
una amplia extensión en el hemisferio Norte. Por lo tanto, ninguna de las dos regiones
puede asociarse con la CME observada. Concluimos por lo tanto que debe proceder de J
la cara oculta del Sol.
_________________ J14. CMB 17 Septiembre 1997
La actividad del día 17 de septiembre en el disco visible se presenta en dos J
regiones: NOAA 8085 y 8084, en el cuadrante SW y en el NW, respectivamente. Las
observaciones del coronógrafo nos indican que el precursor la CME que aparece en C2
a las 20:28 debe buscarse en la región 8085, dado que se observa más brillante en el Sur
y el Oeste. La actividad sin embargo parece menos intensa en esta región, dado que la J
máxima fulguración procedente de la AR 8084 en rayos X es una Mí.O (con un
máximo a las 17:45), mientras que la de la AR 8085 es del tipo C1.2 (con máximo a las J
17:30). En Ha se observa una fulguración desde 17:29 hasta 17:36 en 526W70 y desde
17:49 hasta 18:10 en N21W84, ambas de tipo SE Se detecta además emisión radio tipo
III y V.
15. CME 23 Septiembre 1997
La CME aparece en C2 a las 22:02 como un bucle brillante que se expande hacia J
el Sur, con una posición central angular de 145”. Está relacionada con la región activa
NOAA 8088, la cual presenta numerosas fulguraciones eruptivas (SF) en S29E30.
También se detectan varias emisiones en rayos X de importancia hasta Cl .9 (máximo
21:17) y emisión radio tipo III.
16. CME 28 Septiembre 1997 J
La CME que se observa en LASCO a las 01:08 no puede asociarse con ningún
tipo de actividad del hemisferio visible del Sol. Concluimos por lo tanto que el material
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17. CME 5 Octubre 1997
No se registra ningún suceso en la relación del NOAA entre las 05:21 y las
17:48 del día 5 de Octubre, por lo que creemos que la CME que se observa a las 15:02
debe proceder de la cara no visible del Sol.
18. CME 6 Octubre 1997
Desde antes de las 09:52 hasta después de las 22:30 se observa la desaparición
de un filamento en 545E46, relacionada con la CMB que aparece en C2 a las 15:28. Se
observa emisión tipo III acompañando el suceso.
19. CME 7 Octubre 1997
No existe ningún tipo de actividad solar que pueda estar relacionado con la CME
observada por LASCO a las 13:30.
20. CME 10Octubre 1997
A pesar de registrarse actividad en la región NOAA 8092 (N24E27) en forma de
fulguraciones SF en Ha, emisión radio tipo III y fulguraciones B3.8 en rayos X, no
asociamos dicha actividad con la CME que aparece a las 02:07 en C2, dado que su
posición angular central (278”) no es consistente con la posición de dicha región activa
en el disco solar. Concluimos que la CMB procede del hemisferio no visible.
21. CMB 21 Octubre 1997
A las 18:03 aparece una CME halo en C2. Parece lógica su asociación con la
desaparición de un filamento entre las 17:27 y las 17:40 en N20E12 en la región activa
AR 8097. Pequeñas fulguraciones eruptivas (SF) en Ha y de clase C33 en rayos X con
un máximo 17:54 acompañan a la emisión.
22. CME 23 Octubre 1997
Desde antes de las 12:11 hasta las 13:32 se observa la desaparición de un
filamento en N27E12. No obstante, la asociación de este fenómeno con la CME
observada a las 11:26 no es posible dado que la CME se presenta más rápida en NW.
23. CME 03 Noviembre 1997
El día 3 de Noviembre se registra una actividad importante en la ARS 100: varias
fulguraciones en rayos X tipo M (en concreto una M4.2 con un máximo a las 19:29),
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pequeñas fulguraciones eruptivas en Ha (5 18W20) y una lB con máximo a las 09:09 y
emisión radio tipo II, III, IV y V. Evidentemente la CME que aparece en C2 a las 11:11
procede del hemisferio visible del Sol.
24. CME 04 Noviembre 1997
La actividad de la región AR8 100 observada el día anterior continúa todo el día J
4 de Noviembre aunque ahora se encuentra más lejos de la línea central del Sol. A las
05:58 se detecta el máximo de una fulguración en rayos X en GOES del tipo X2.l, y a
las 05:59 se observa el de una fulguración tipo 2B en 514W33. Emisión radio tipo II,
III, IV y y forma parte también de la actividad relacionada con la CME que aparece en
el coronógrafo a las 06:10.
25. CME 06Noviembre 1997 J
La importante actividad en NOAA 8100 continúa. La CMB observada a las
12:10 está relacionada con una importante fulguración en rayos X del tipo X9.4 que
presenta un máximo en los datos de GOES a las 11:55. Se observa una fulguración 2B
eruptiva en 518W63 entre las 11:22 y las 12:44 y emisión radio tipo III.
26. CMB 11 Noviembre 1997 J
Varias fulguraciones en rayos X de tipo B se producen casi simultáneamente a la
Jemisión de la CME que aparece a las 17:37 en C2. En concreto una B8.6 alcanza el
máximo a las 17:2 1. En Ha se observan pequeñas fulguraciones en N22W77 hasta las
13:47 en la región 8103. No obstante, su posición angular central (33”) nos hace pensar
que dicha CME procede del hemisferio no visible.
27. CME 13 Noviembre 1997
A las 22:25 aparece una CME en C2 con una posición central en 355”. La J
actividad que se observa el día 13 de Noviembre procede de la región 8106. Se detectan
varias fulguraciones (SF) en N29W67 en Ha y una C1.7 en rayos X (máximo 20:18)
relacionadas con la CME observada por LASCO tanto en tiempo como en situación.
También se detecta emisión radio tipo III.
28. CME 14Noviembre 1997
A las 13:36 aparece en C2 una CME con posición central de 3250. En a imagen
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actividad del hemisferio visible en la región NOAA 8108 (en el cuadrante NE) no puede
relacionarse con la CMB. La imagen del coronógrafo permite sin embargo la relación
con la región 8106 en la que se registra una fulguración en Ha (N29W75) y otra en
rayos X de tipo B8.2 entre las 15:05 y las 15:16. Dado que esta actividad es posterior a
la emisión de la CME concluimos que el suceso procede del hemisferio no visible de
Sol.
29. CMB 17 Noviembre 1997
El hemisferio no visible del Sol continúa mostrando su actividad por medio de
las CMEs halo. En este caso se trata de una observada en C2 a las 08:27.
30. CMB 19 Noviembre 1997
El día 19 de Noviembre se observa la desaparición de un filamento en N25E06
entre las 13:49 y las 13:54 acompañado de una fulguración en rayos X del tipo B2.8 y
pequeñas fulguraciones en Ha. Esta actividad no puede relacionarse con la CME halo
que se observa a las 12:27 en C2 dado que es posterior a ella.
31. CMB 06 Diciembre 1997
La CME observada por LASCO aproximadamente a las 10:27 presenta una
posición angular central de 340”. No puede asociarse con ningún otro tipo de actividad
en el disco solar, por lo que consideramos que procede del hemisferio no visible del Sol.
32. CME 18 Diciembre 1997
No se registra ningún tipo de actividad, según el catálogo del NOAA, durante el
día 18 de Diciembre que podardos relacionar con la CME que aparece en C2 a las
23:35.
33. CME 20 Diciembre 1997
Del mismo modo que el suceso anterior, la CME halo observada antes de las
2 1:00 debe asociarse con algún tipo de actividad del hemisferio no visible del Sol.
34. CME 23 Diciembre 1997
Seguimos observando la actividad de la cara oculta del Sol en la CME que





35. CME 26 Diciembre 1997
De nuevo la actividad solar del hemisferio no visible produce una CME halo. En
esta ocasión aparece a las 02:31 en C2 y se observa primero en SE.
36. CME 02 Enero 1998
A las 23:28 aparece la CMB halo en el coronógrafo C2. Se detecta una
fulguración B6.4 entre las 23:35 y las 06:30 en la región NOAA 8130 (529W16)
relacionada con la CME observada por LASCO. Se emite también radiación tipo III y J
y.
37. CME 03 Enero 1998
La CME que se observa a las 09:42 en C2 está relacionada con la desaparición
de un filamento en N47W03 entre las 00:10 y las 09:00. Presenta también emisión radio
tipo 111. Debido a la proximidad del filamento a la línea central del Sol (W03), es de J
esperar que la emisión alcance Tierra directamente.
38. CME 12Enero 1998
La intensa actividad en la región AR 8131 está asociada con la CME observada
aproximadamente a las 04:00 en LASCO. En GOES 9 se observa una fulguración C2.O
con un maximo a las 3:41. También se observa una fulguración eruptiva en Ha entre las J
2:11 y las 2:35 en 526E12 y emisión radio tipo III y V. El instrumento EIT, también
embarcado en LASCO, detecta una onda que indica la emisión de masa. J
39. CME 17Enero 1998
Continúa la actividad en la región AR 8131. que ahora se encuentra más
desplazada de la línea central (519W50), hasta la 01:59. La actividad en el hemisferio
visible se reanuda cerca de las 07:00. La CME se observa a las 04:09 y aparece mucho
más brillante en el SE, por lo que debe proceder del otro hemisferio.
40. CME 21 Enero 1998
A las 06:37 aparece una CME halo en LASCO en forma de bucles concéntricos
especialmente situados en el Sur. Está relacionada con una desaparición de filamento en
557E19 observada entre las 04:00 y las 06:03. Posteriormente se observa otra CME
halo a las 17:27 con una posición angular central aproximadamente de 1950 que no
puede asociarse con ningún tipo de actividad en el disco solar.
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41. CME 25Enero 1998
Entre las 09:45 y las 23:23 se observa la desaparición de un filamento en
N24E27. Una fulguración CI.l con un máximo a las 15:12 y una SF eruptiva en Ha
(con máximo a las 15:12) en la misma región del filamento (NOAA 8145) son las
muestras más directas de la actividad solar relacionada con la CME que aparece a las
15:26 en C2. Se detecta también emisión radio tipo III y V.
42. CMB 06 Febrero 1998
La actividad solar este día se centra en la región AR8 152, con una fulguración
en rayos X tipo B3.1 y varias fulguraciones en Ha en S18W57 a partir de las 17:45.
Debido a que el ángulo central de posición del centro de la CME observada a las 15:08
es aproximadamente 226”, podríamos relacionarla con dicha región, pero no se registran
sucesos que sean consistentes con la hora de la emisión de la CMB. Concluimos por ello
que se trata de un fenómeno del lado no visible del Sol.
43. CMB 09Febrero 1998
No se observa actividad en el disco solar que permita una asociación con la
CME observada por LASCO a las 23:27.
44. CME 12Febrero 1998
El centro de la CME que aparece en C2 a las 16:00 presenta una posición
angular de 20”. Aunque se observa actividad en la región AR8 156. con varias
fulguraciones en Ha en 527E46 y otras de tipo B en rayos X, creemos que dada la
localización de laactividad en el di~co del Sol y la posición angular de la CME en tomo
al limbo, no podemos relacionarla con la actividad que se’ observa en el hemisferio
visible.
45. CME 14 Febrero 1998
La región activa que N0AA8156 se encuentra ahora más cerca del disco solar.
Varias fulguraciones eruptivas (SF) en S24E23 y en rayos X tipo B se producen a lo
largo del día. El ángulo central de la CMB (130”) observada a las 07:00 nos indica que
el fenómeno del coronógrafo C2 úodria estar relacionado con la actividad de esta
región. No obstante sólo se registra en los datos de NOAA una fulguración B2.2 con un
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máximo a las 05:13 que apenas dura 5 minutos, por lo que creemos que la CME procede
del lado opuesto del Sol.
46. CME 28 Febrero 1998
La CME que aparece en C2 a las 12:48 está relacionada con la región activa
NOAA 8171. Se observa una fulguración BI.l con un máximo a las 11:43 y una en Ha
con máximo a las 9:26 en 524W02. También se detecta emisión radio tipo 111.
47. CME 17Marzo 1998 J
Antes de las 12:49 comienza la desaparición de un filamento en 505W27 cuya j
hora final se establece en las 17:18. Este suceso podría está relacionado con la CME que
se observa en C2 a las 12:34. Una fulguración C2.3 con máximo a las 10:41 y una J
fulguración SF en 523W23 (NOAA 8179), con máximo a las 10:59, completan la
actividad solar del suceso.
48. CME 18 Marzo 1998
La actividad en el disco solar no puede asociarse con la CME que aparece en C2 J
a las 07:33 como bucles brillantes en E/SE centrados en torno a los 150”. Concluimos
que procede del hemisferio no visible. J
49. CME 28 Marzo 1998
La CME observada en C2 a las 22:41 puede asociarse con la desaparición de un
filamento en N19W26 entre las 18:26 y las 20:38. Su posición está relacionada con el J
ángulo central de la emisión en el coronógrafo (348”). que nos indica que la emisión
procede del NW. Se detecta una fulguración B3.4 con un máximo a las 22:37 y emisión
radio tipo II, III y y.
50. CME 29 Marzo 1998
La CME que aparece a las 03:48 en C2 no puede relacionarse con ninguno de los
sucesos que aparecen relacionados por el NOAA. Concluimos por lo tanto que se trata
de un fenómeno de la cara oculta del Sol.
51. CME3l Marzo 1998
La aparición de pequeñas fulguraciones (SF) en la región NOAA SI Y ¡ tInto con
una fulguración Cl.4 en rayos X con un máximo a las 5:58 y emisión radio ¡íj>u II. [1 y J
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y, no deja ninguna duda acerca de su asociación con la CMB observada en C2 a partir
de las 06:12.
52. CMB 12Abril1998
Se observa una CMB en C2 a las 12:55 con una extensión angular de 153” y una
posición central de aproximadamente 124”. Aparece como una nube brillante en el NE y
se extiende débilmente hacia el Sur. La actividad procedente de la región NOAA 8232
con forma de sigmoide parece ser la responsable de dicha CME. En los datos del
NOAA se encuentran diversas fulguraciones en Ha (523E25) así como una B9.0 con un
máximo a las 12:36. Se recoge también emisión radio tipo III.
53. CMB 13 Abril 1998
Se observa de nuevo en C2 a las 04:26 otra nube brillante en el NE que se
extiende ampliamente hacia el Sur con una posición angular central de 96”.
Consideramos que se trata del sigmoide del suceso anterior que presenta en esta ocasión
una fulguración CL3 con un maximo a las 3:50 y una SF en 524E17, junto con emisión
radio tipo III.
54. CME 20Abril1998
La CMB que aparece en C2 a las 10:07 está relacionada con una fulguración
MI.4 detectada por GOES9 entre las 09:38 y las 11:18 con un niáximo a las 10:21 que
procede de la erupción de una protuberancia en el limbo en 543W90. También se
observa emisión radio tipo II entre las 09:56 y las 10:02.
55. CME 23 Abril 1998
En los datos de GOES 8 se observa una fulguración X1.2 con un máximo a las
05:35. Este suceso es posterior a la CME que detecta LASCO a las 05:27, por lo que
consideramos que no es posible su asociación. Supondremos que se trata de un suceso
del lado oculto del Sol.
56. CMB 27 Abril 1998
La CMB halo observada por LASCO a las 08:56 está relacionada con una
fulguración X1.O que alcanza el máximo a las 09:20. En Ha se observa una fulguración
2B en 516E50(AR8210) entre las 08:36 y las 12:34 con un máximo en 09:11 - Aparece
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emisión radio tipo HI, IV y V. El instrumento EIT, también embarcado en LASCO,
detecta una onda que indica la emisión de materia. .3
57. CME 29 Abril 1998 .3
La región activa NOAA 8210 es la responsable de la CMB halo que se observa
en LASCO a las 16:58. En dicha región ‘se observa una fulguración M&8 con un
máximo a las 16:37 y una 3B en 518E20 con un máximo a las 16:30. Acompañando
dicha actividad se observa emisión radio tipo III, IV y V. .3
58. CMB 01 Mayo 1998
Una fulguración Ml.2 detectada por GOES con un máximo a 22:54 es la
responsable en el disco solar de la CME halo que se observa a las 23:40 en C2. La
región activa en la que se origina dicha emisión es AR 8210 (518E01). Existe una
fulguración (SF) que presenta el máximo también a las 24:54 en N25E35 (AR 8214),
pero dado que la imagen de C2 aparece más brillante en SW que en el resto del disco
solar, creemos que la región asociada con la CMB halo es la AR 8210. .3
59. CMB 02 Mayo 1998
El día 2 de Mayo se observan dos CMBs halo en C2. La primera de ellas aparece .3
a las 05:31. Se observa muy brillante en el SW y un débil halo en tomo al resto del .3
disco de ocultación. A diferencia de la anterior, la CM~ - óue aparece a las 14:06 muestra
su brillo más intenso en NW. Considerando la distribución de brillo que se observa en .3
las imágenes del coronógrafo, se puede concluir que la primera de ellas está asociada
con la actividad en la región NOAA 8210 (520W07), donde se registra una fulguración .3
(SF) en Ha con un máximo a las 4:56, una fulguración C5.4 con máximo a las 5:00 y
emisión radio tipo III. La segunda de las CMEs debe proceder de la misma región activa
debido a que entre las 13:34 y las 15:47 se observa una fulguración tipo 3B en Sl5W1S
y poco tiempo antes una fulguración Xl.l con un máximo a las 13:42. La distancia
cercana al ecuador solar (515) podría explicar su aparieñciá de brillo más intenso en el
NW. .3
60. CME 03 Mayo 1998
.3
A las 22:02 se observa en C2 una CMB de 240” de anchura angular en ¡orno a
una posición central de unos 3100. El suceso se describe en el catálogo con un brillo
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los datos del NOAA se recoge una fulguración MI.4 con un máximo a las 21:29 en
513W34 (AR 8210) y otra lB con máximo a las 21:24 en N27E07 (AR 8214). Se
observa también emisión radio tipo 1V. Ambas fulguraciones deben estar asociadas con
la CMB observada.
61. CMB 06Mayo 1998
Las dos CMBs que aparecen en C2 a las 00:02 y a las 08:04, se observan como
anchos bucles brillantes con posición angular central de algo más de 300”. Ambas están
asociadas con la actividad en la región AR 8210. A las 23:45 del día 5 de Mayo se
observa el máximo en una fulguración M2.5 y en una 2N en 516W60. El día 6 de Mayo
se detectan una fulguración X2.7, con máximo a las 08:09, y una LN (máximo a las
8:04) en 51 1W65, todas procedentes de la misma región. La asociación de esta
actividad con las CMBs observadas por LASCO resulta evidente. Se detecta emisión
radio tipo III, IV y y.
62. CMB 09 Mayo 1998
El día 9 de Mayo se detecta importante actividad en rayos K En concreto, una
fulguración M7.7, con un máximo a las 03:04 es la responsable de la emisión de la
CMB que aparece en C2 a las 03:35 como un lazo brillante con posición central 271”.
Se detecta emisión radio tipo U, III y IV. No obstante, desconocemos la situación de la
región activa en la que se producen los sucesos relacionados.
63. CMB 11 Mayo 1998
A las 21:55 se observa una CMB con un brillo importante en la región NW. No
encontramos ningún suceso solar que coincida con el momento de aparición de la CMB
en C2. Concluimos por ello que la CMB procede de la cara oculta del Sol.
64. CME 12Mayo 1998
A las 08:55 y a las 23:55 se observan dos CME~ con una posición central
aproximadamente de 220”, lo que indica que ambas proceden de la región NOAA 8218.
Se observan dos fulguraciones eruptivas en Ha con máximos a las 08:18 en 524W02 y
a las 23:12 en S21W06. En 00B59 se detecta una fulguración B49 con un máximo a





65. CMB 14Mayo 1998
La CMB que aparece en C2 a las 03:55 no presenta una asociación clara con .3
ninguna actividad solar reflejada en los datos del NOAA. Concluimos que se trata de un
suceso procedente del hemisferio no visible del Sol.
66. CMB 27Mayo1998 .3
El 27 de Mayo a las 13:45 aparece en C2 una CMB con posición central de
aproximadamente 229”. Está asociada con la región NOAA 8224 en la que se observa .3
una fulguración lN en 521W83 con un máximo a las 13:34. Se detecta emisión radio
tipo ni y y. .3
67. CMB 03 Junio 1998 .3
La CMB que aparece en C2 a las 12:02 no se asocia con ningún tipo de actividad
del hemisferio visible del Sol. .3
68. CMB 04Junio 1998
A las 02:04 se observa una CMB que procede, igual que el suceso anterior del
lado oculto del Sol. .3
69. CMB 05 Junio 1998
El hemisferio no visible del Sol sigue mostrando su actividad en la CMB halo .3
que aparece en C2 a las 12:01. .3
70. CMB 07 Junio 1998
El día 7 de Junio aparece a las 09:32 una CMB halo en C2 que se observa .3
prácticamente durante todo ‘el día. A pesar de que ese día en el hemisferio visible
aparecen dos regiones activas importantes, no se recoge ningún suceso en los datos del .3
NOAA que pueda asociarse temporalmente con la CMB. .3
71. CMB 08 Junio 1998
Varias fulguraciones B9 preceden la emisión de la CMB observada a las 15:27 .3
por LASCO. La región 8232, con forma de sigmoide y situada en la línea central del Sol
presenta’ una actividad importante, no obstante no encontramos ningún suceso concreto .3
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72. CMB 10Junio 1998
De nuevo suponemos que la CMB observada por LASCO a las 03:55 procede
del hemisferio no visible del Sol.
73. CME 11Junio1998
Una importante fulguración en rayos- X (ML.4) con máximo a las 10:27 que
deshace el sigmoide de la región 8232 es la responsable de la CMB halo que aparece en
C2 a las 10:28. Se detecta emisión radio tipo III, IV y y.
74. CMB 16Junio 1998
La CMB observada a las 18:27, intensamente brillante en el lado oeste y muy
débil en el Noreste, está asociada con una fulguración M1.0 observada entre las 18:03 y
las 19:28 (con un máximo a las 18:42) procedente del sigmoide que forma la región
8232 poco antes de ocultarse por el limbo Oeste (S17W90). En este caso sólo se detecta•
emisión radio tipo III.
75. CMB 19Junio 1998
A las 14:55 aparece en C2 una CMB con posición angular central en 345”. Una
débil eyección en NNW precede la estructura de- arcos. Las regiones activas que
aparecen en el disco solar, NOAA 8249 y 8242, se encuentran en el hemisferio Sur (una
en el Este y otra en el Oeste) aproximadamente a 30” del ecuador, lo que haceimposible
su asociación con la CMB observada por LASCO. Concluimos que es uná muestra de la
actividad del hemisferio no visible.
76. CMB 20Junio 1998
La actividad solar se éentra en la AR8243. En ella se detectan fulguraciones en
rayos X tipo C4 e importantes fulguraciones en Ha como la de tipo iN (N13W23) con
un máximo a las 14:26. Se observa emisión radio tipo II, 1111 y IV. Sin embargo~ toda esta
actividad debe estar relacionada con una CMB no halo, observada a las 15:37 con una
posición angular central de 291”. La CMB halo aparece a las 18:20 en el SE, mostrando
después una brillante protuberancia en NB. En cualquier caso no puede relacionarse con
la actividad anterior ya que se observaría en el limbo oeste. Se trata por lo tanto de





77. CMB 21 Junio 1998
A diferencia del caso anterior, la CMB observada a las 05:35 sí está relacionada .3
con la actividad de la región AR 8243. Surge en C2 como material difuso en NW que se
expande como bucles concéntricos en SW y 5. Entre las 04:39 y las 05:51 GOES
detecta una fulguración C2.7 (con máximo a las 5:12). Prácticamente de forma
simultánea se observan pequeñas fulguraciones en N17W25, además de emisión radio .3
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